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Espectroscop´ıa Estelar y Solar en el Infrarrojo
Cercano
Mara Elizabeth Pelayo Balda´rrago
Asesor: Lic. Walter R. Guevara Day
El presente trabajo consiste en la determinacio´n de para´metros ato´micos fundamentales,
Ancho Equivalente y la Fortaleza del Oscilador, para l´ıneas ato´micas de absorcio´n
de los espectros del Sol y Arcturus en el infrarrojo cercano, banda K, de 1, 8µm a 2, 5µm .
El trabajo comenzo´ con la identificacio´n de las l´ıneas de absorcio´n de los espectros del Sol
y la estrella Arcturus, utilizando: el atlas del espectro solar “An Atlas of the Solar
Spectrum in the Infrared from 1850 to 9000 cm−1 (1.1 to 5.4 µm)”1 y el atlas de
la estrella Arcturus “Infrared Atlas of the Arcturus Spectrum, 0.9-5.3 µm”2; luego
se elaboro´ una base de datos de las propiedades espectrosco´picas de las l´ıneas de absorcio´n
de las atmo´sferas del Sol y Arcturus, en la banda K del infrarrojo cercano.
Posteriormente se calculo´ el ancho equivalente de 357 l´ıneas identificadas, en ambos espec-
tros, correspondientes a los elementos qu´ımicos como: Al, C, Ca, Cr, Fe, H, Mg, Na, Ni,
S, Sc, Si, Ti, V; utilizando IRAF (Image Reduction and Analysis Facility). Se hicieron
gra´ficos de comparacio´n de las distribuciones de flujo para algunas l´ıneas espectrales del Sol
y Arcturus para verificar la similitud de sus atmo´sferas.
1Livingston, W., and Wallace, L. 1991. National Solar Observatory Technical Report  91-001 (Tucson,
National Optical Astronomy Observatories)
2K. Hinkle, L. Wallace and W. Livingston.Astronomical Society of the Pacific, November 1995
ii
Finalmente se calculo´ la fortaleza del oscilador log(gf), de 109 l´ıneas de absorcio´n del es-
pectro solar (valor no encontrado en la literatura), utilizando la te´cnica de la curva de
crecimiento por medio del modelo de atmo´sfera de Kurucz3 y el co´digo MOOG4.
3http://kurucz.harvard.edu/
4C. Sneden. MOOG, An LTE stellar line analysis. PhD thesis, Department of Astronomy, Univ. of
Texas at Austin, April 2002
iii
Cap´ıtulo 1
Introduccio´n Histo´rica
1.1 Prisma de Newton
Gran parte de progresos de la astronomı´a moderna han tenido como base el legado de-
jado por Isaac Newton, el inicio de la espectroscop´ıa se debe a este extraordinario f´ısico y
matema´tico ingle´s, del siglo XVII. Newton compartio´ la extran˜a nocio´n de otros pensadores
como Rene´ Descartes, de que la luz blanca conten´ıa todos los colores del arco iris. En 1666
realizo´ su primer experimento, utilizo´ un prisma de vidrio, un pequen˜o agujero cerca de la
ventana y la pared blanca de su habitacio´n, al entrar un haz de luz a la habitacio´n a trave´s
del agujero y luego atravesar el prisma, observo´ que este disperso´ la luz en una serie de
colores ligeramente superpuestos: el rojo, pasando por el naranja , el amarillo, el verde y el
azul hasta el violeta. Para describir la imagen multicolor que aparec´ıa en su pared, Newton
la denomino´ espectro, del latin spectrum, o espectro del Sol. Mostro´ adema´s que un
segundo prisma invertido recombinaba todos los colores en luz blanca [25].
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1.2 Descubrimiento de las l´ıneas por Fraunhofer
Las l´ıneas oscuras que aparec´ıan en el espectro del Sol y que para Newton pasaron de-
sapercibidas, fueron encontradas eventualmente por William Hyde Wollaston en 1802, e´l
hizo pasar la luz a trave´s de una rendija delgada y un prisma, descubriendo que varias
l´ıneas espectrales oscuras se superpon´ıan en el continuo del espectro, donde la luz del sol
hab´ıa sido absorbida a ciertas longitudes de onda discretas, sin embargo erro´neamente las
confundio´ con espacios que separaban los colores presentes en el espectro solar [25, 51].
En 1814 Joseph Von Fraunhofer o´ptico alema´n, extendio´ el descubrimento de Newton, al
observar, que cuando el espectro del Sol era suficientemente dispersado, presentaba un gran
nu´mero de finas l´ıneas oscuras atravesa´ndolo, hab´ıa descubierto l´ıneas de absorcio´n en el
espectro, conocidas ahora como l´ıneas de Fraunhofer. Fraunhofer fue el primero en investi-
gar minuciosamente las l´ıneas oscuras del espectro solar, observando un cambio continuo de
color en el espectro, sin dar cre´dito a la interpretacio´n de Wollaston. En 1823 Fraunhofer
observo´ cerca de 600 l´ıneas oscuras en el espectro solar ; sin embargo al observar espectros
de diversas estrellas, noto´ que las l´ıneas oscuras presentes, eran diferentes de aquellas que
observo´ en el Sol, pero no fue capaz de explicar las diferencias. Descubrimientos posteriores
como los de Kirchoff y Huggins explicaron que las l´ıneas oscuras en el espectro solar eran
resultado del paso de la luz a trave´s de gases fr´ıos, como la atmo´sfera del Sol y la de la
Tierra [25].
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1.3 Medicio´n de las l´ıneas del Espectro Solar por
Fraunhofer
Fraunhofer, realizo´ un ana´lisis cuantitativo para calcular la longitud de onda de las 600
l´ıneas observadas en el espectro solar, para esto e´l desarrollo´ la red de difraccio´n (un arreglo
de rendijas), la cual dispersa la luz de la misma forma que lo hace un prisma de vidrio,
pero con importantes ventajas. Las redes emplean la interferencia de las ondas de luz para
producir la difraccio´n, logrando el ca´lculo directo de la longitud de onda del haz difractado.
Fraunhofer desarrollo´ la red de transmisio´n, un arreglo de varias rendijas una muy cerca
a la otra, con la cual fue capaz de medir directamente la longitud de onda de 324 l´ıneas
espectrales, etiquetando nueve de las ma´s intesas con letras del alfabeto siendo conocidas
hasta el d´ıa de hoy como l´ıneas de Fraunhofer, por ejemplo la l´ınea D de Sodio y las l´ıneas
H y K de Calcio. Sus descubrimientos fueron importantes no so´lo por desarrollar la red de
difraccio´n, sino que hab´ıa logrado mejorar la calidad de los prismas de ese entonces [25].
3
1.4 Identificacio´n de l´ıneas espectrales a trave´s del
ana´lisis de elementos qu´ımicos
El espectro solar fue registrado por primera vez en una placa fotogra´fica en 1842 por Alexan-
dre Becquerel. En 1852 Jean Foucault al trabajar en un experimento de laboratorio, observo´
en el espectro de gas de sodio l´ıneas brillantes, las cuales coincid´ıan con las l´ıneas D del
espectro solar.
Pero fueron realmente Kirchhoff y Bunsen, quienes trabajaron en el ana´lisis espectral de
sustancias qu´ımicas, estableciendo el campo del Ana´lisis Espectroqu´ımico y haciendo de la
espectroscop´ıa o´ptica una herramienta cient´ıfica para el estudio de la estructura ato´mica
y molecular. En 1859 Kirchhoff y Bunsen son los primeros en afirmar que los elementos
qu´ımicos tienen su propio espectro de emisio´n y absorcio´n caracter´ıstica. Entre 1859 y
1861, descubrieron en experimentos del laboratorio nuevos elementos como el Cesio y Ru-
bidio [25]. Kirchhoff y Bunsen establecieron la relacio´n entre las l´ınes brillantes que se
produc´ıan al vaporizarse materiales con la llama de un mechero, con las l´ıneas espectrales
oscuras observadas en el espectro solar.
Kirchhoff hizo las primeras identificaciones de l´ıneas de absorcio´n de Sodio, Fierro, Magne-
sio y otros elementos pesados en el espectro solar. En 1862 Anders Angstrom indentifico´
hidro´geno en la atmo´sfera del Sol. Por otro lado en 1864 William Huggins identifico´ la
presencia de Hidro´geno, Fierro, Sodio y Calcio, mientras estudiaba espectros de diversas
estrellas.
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J. Janssen al observar prominencias solares, descubrio´ la l´ınea amarilla D3 (λ = 5876A˚),
posteriormente encontro´ que dicha l´ınea era emitida por helio neutral, elemento que no
fue descubierto en la Tierra hasta 1895 por el qu´ımico W. Ramsay. Durante el eclipse de
1869, se observo´ por primera vez la emisio´n de la l´ınea verde coronal (λ = 5303A˚), fue la
primera de las 24 emisiones coronales a ser descubiertas en el espectro visible, las cuales no
fueron identificadas con algu´n elemento hasta 1941, cuando Edle´n seguido por W. Gotrian
mostraron que la l´ınea pertenec´ıa a un elemento misterioso que lo llamaron coronio, actual-
mente se sabe que estas l´ıneas se originan de transiciones prohibidas en a´tomos pesados
altamente ionizados como Fe X, Fe XIV, Ca XV y otros.
1.4.1 Mechero de Bunsen
Robert Wilhelm Bunsen qu´ımico y f´ısico alema´n, realizo´ diversos estudios; en
1851 logro´ aislar el magnesio y en 1854 el cromo mediante electro´lisis de cloruros,
luego hasta 1863 realizo´ con Roscoe una serie de experimentos sobre la luz y sus
efectos fotoqu´ımicos. Posteriormente trabajando con Kirchhoff en 1859, invento´
los primeros me´todos del ana´lisis espectral, Bunsen constru´ıa muchos de los
aparatos que precisaba en sus experimentos; como el mechero de gas que lleva
su nombre, as´ı al vaporizar diversos elementos en el mechero de gas descubrio´
l´ıneas brillantes en el espectro del elemento, concluyendo que dichas l´ıneas son
carater´ısticas de cada elemento qu´ımico. Con este me´todo caracterizo´ y aislo´ el
cesio y el rubidio [9].
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1.4.2 Leyes de Kirchhoff
En 1860 el f´ısico teo´rico prusiano Gustav Kirchhoff y Bunsen publican su tra-
bajo: “Chemical Analysis by Spectral Observations” en el que sen˜alan que todos
los elementos qu´ımicos tienen un u´nico patro´n de l´ıneas espectrales, siendo posi-
ble la identificacio´n de estos a trave´s de las l´ıneas observadas en su espectro. Es
decir, estudiando el espectro de una fuente no conocida se pod´ıa determinar su
composicio´n qu´ımica [51].
Sin embargo los trabajos ma´s importantes de Kirchhoff fueron sus investiga-
ciones sobre el Sol, demostrando que las l´ıneas oscuras observadas en su espectro
correspond´ıan con las l´ıneas brillantes observadas en espectros de gases incandes-
centes obtenidos en el laboratorio. Determino´, por ejemplo que 70 l´ıneas oscuras
observadas en el espectro solar correspond´ıan con 70 l´ıneas brillantes emitidas
por el gas de Hierro. A partir de estos trabajos experimentales, Kirchhoff junto
a otros investigadores mostraron que la atmo´sfera del Sol estaba compuesta de
gases calientes, cuyos espectros fueron observados previamente en el laboratorio.
As´ı las leyes de Kirchhoff relacionan la naturaleza de la fuente emisora con el
tipo de espectro que produce [52]:
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• Un gas caliente, denso y sometido a alta presio´n, o un objeto so´lido produce
un espectro continuo, sin l´ıneas espectrales. Este se forma debido a que
la fuente emite en todo el rango electromagne´nico y la intensidad de su
emisio´n var´ıa lentamente con la longitud de onda [25].
Figura 1.1: Espectro Continuo
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• Un gas caliente, poco denso a baja presio´n produce un espectro de l´ıneas
brillantes, denominadas l´ıneas de emisio´n. Estas l´ıneas se producen cuando
los electrones hacen una transicio´n desde una o´rbita superior a otra inferior,
con la emisio´n de fotones por la pe´rdida de energ´ıa de los electrones. Por
ejemplo las l´ıneas de emisio´n de hidro´geno de la serie de Balmer se producen
por electrones que realizan transiciones de o´rbitas superiores hacia la o´rbita
n = 2 [51].
Figura 1.2: Espectro de Emisio´n
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• Un gas fr´ıo esparcido, poco denso en frente de una fuente muy caliente y
densa produce un espectro de l´ıneas oscuras, denominadas l´ıneas de ab-
sorcio´n, las cuales aparecen sobre un fondo continuo. Las l´ıneas de ab-
sorcio´n se producen cuando los electrones hacen una transicio´n desde una
o´rbita inferior a una superior, con la correspondiente absorcio´n de fotones.
Por ejemplo, las l´ıneas de absorcio´n de hidro´geno de Balmer se producen
por a´tomos que al absorber fotones, los electrones realizan transiciones
desde la o´rbita n = 2 hacia o´rbitas superiores [51].
Figura 1.3: Espectro de Absorcio´n
Hay un cuarto principio agregado por el cual la intensidad y forma de las l´ıneas,
var´ıan por la temperatura y la presio´n de la fuente.
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1.5 La Espectroscop´ıa como ciencia Cuantitativa
El mayor desarrollo de la espectroscop´ıa se debio´ a los fundamentos establecidos por Bunsen
y Kirchhoff. En 1859 publicaron la Ley Fundamental de la Espectroscop´ıa Cuantitativa, o
ma´s conocida como Ley de Kirchhoff: La razo´n entre el coeficiente de emisio´n y el coeficiente
de absorcio´n para haces de luz de la misma longitud de onda es constante para todos los
cuerpos a la misma temperatura
ελ(T)
αλ(T)
= constante (1.5.1)
Donde ελ(T ) es el coeficiente de emisio´n, y αλ(T ) es el coeficiente de absorcio´n de la sustancia
a la longitud de onda λ y temperatura T.
De la ley de Kirchhoff se desprenden tres corolarios [25]:
• La longitud de onda de la radiacio´n emitida por una sustancia depende de la sustancia
y la temperatura.
• La absorcio´n de una sustancia tiene un ma´ximo en una longitud de onda central λ0,
al rededor de la cual se presenta una distribucio´n de frecuencias discretas, lo que da
lugar a un perfil de l´ınea.
• Un so´lido, l´ıquido incandescente o un gas comprimido, emiten un espectro continuo.
Mientras que un gas presenta un espectro de l´ıneas brillantes.
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Otro personaje importante en el desarrollo de la espectroscop´ıa fue el astro´nomo afi-
cionado ingle´s William Huggins, quie´n hizo importantes descubrimientos aplicando la es-
pectroscop´ıa a la astronomı´a. Ese mismo an˜o e´l encontro´:
• La composicio´n qu´ımica de diversas estrellas a trave´s del ana´lisis de sus espectros.
• Demostro´ que una nebulosa planetaria estaba compuesta de gases calientes observando
su espectro de emisio´n.
• En los siguientes dos an˜os, observo´ los espectros de emisio´n de ma´s de setenta nebu-
losas
• Identifico´ la presencia de hidro´geno y carbono en comentas, a partir del ana´lisis de
sus espectros.
• Observo´ que el espectro de emisio´n de los cometas se superpon´ıa al fondo de´bil del
espectro solar, mostrando que estos reflejan tanta luz como la que emiten.
• Una de sus innovaciones que es utilizada hasta el d´ıa de hoy es el espectro de
comparacio´n. Este espectro de comparacio´n es producido por una fuente de luz
artificial (la´mpara ele´ctrica) de la cual se conocen la longitud de onda de las l´ıneas
espectrales, se utiliza para medir por comparacio´n la longitud de onda de las l´ıneas
espectrales de una estrella. Por ejemplo en 1868 e´l comparo´ el espectro de Sirius con
el de una la´mpara de emisio´n de hidro´geno.
• Determino´ la componente de la velocidad de un objeto a lo largo de la l´ınea de visio´n,
debido al efecto Doppler. En 1868 midio´ la velocidad radial de Sirius, 47Km/s.
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• Fue el pionero en el uso de la fotograf´ıa espectrosco´pica. Adema´s desarrollo´ me´todos
de observacio´n de la cromo´sfera solar, prominencias y corona solar, observo´ el espectro
de una nova, e investigo´ espectros estelares en el ultravioleta cercano.
Por todos sus estudios e investigaciones merecio´ el t´ıtulo de Padre de la Espectroscop´ıa
Astrono´mica.
Los astro´nomos notaron, a partir de la observacio´n de espectros, el poder revelar los secretos
de las estrellas, construyendo a partir de ellos algunas reglas emp´ıricas, as´ı surgieron: La
ley de Wien, la ecuacio´n de Stefan Boltzmann, las leyes de Kirchhoff y una nueva ciencia:
la espectroscop´ıa. Con esta nueva herramienta se lograron grandes descubrimientos [51]:
• En 1871 Herman Vogel midio´ velocidades radiales estelares a partir del espectro solar,
observando variaciones del orden de las cente´simas de angstrom en las longitudes de
onda.
• En 1880 Gustav Wiedemann establecio´ que una investigacio´n detallada de las l´ıneas
de Fraunhofer revelar´ıan otros para´metros como la temperatura, presio´n y densidad
de la atmo´sfera del Sol, justamente donde se forman las l´ıneas espectrales.
• Pieter Zeeman de los Pa´ıses Bajos, descubre en 1897 el desdoblamiento de las l´ıneas
espectrales, debido a la presencia de campos magne´ticos dando lugar a la medicio´n de
campos magne´ticos estelares.
• Otro avance significativo fue la produccio´n de redes de difraccio´n de alta calidad por
Henry Rowland desde 1882, dando lugar al desarrollo de los espectroscopios.
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• Luego en 1889 Antonia Maury descubrio´ que Mizar (ξUMa) era una estrella binaria
debido al periodo doble de las l´ıneas observadas en su espectro.
Los principales desarrollos en la espectroscop´ıa incluyen: el modelo del a´tomo de Bohr,
la extensio´n de Sommerfield, la meca´nica cua´ntica, el principio de exclusio´n de Pauli, el
principio de incerteza de Heinsenberg, el efecto Zeeman, la compresio´n de los efectos de
ionizacio´n y la explicacio´n de espectros moleculares.
Mientras todos estos avances fueron ocurriendo en el infrarojo cercano, visible y ultravioleta
cercano; en otros lugares se iba extendiendo el concepto de espectro.
En 1860 James Clerk Maxwell desarrollo´ su teor´ıa electroma´gnetica, mostrando que la luz
visible es so´lo una pequen˜a parte del amplio espectro de radiacio´n, el cual tiene un rango
de longitudes de onda desde las ma´s energe´ticas, rayos gamma, rayos-x, hasta las menos
energe´ticas, microondas y ondas de radio. Las ondas de radio fueron descubiertas experi-
mentalmente en 1887 por Heinrich Hertz, y los rayos-x por Wilhellm Ro¨ntgen en 1895.
Los mecanismos por los cuales se emite la radiacio´n electromagne´tica var´ıa con la longi-
tud de onda; as´ı la radiacio´n visible se produce por transiciones electro´nicas en a´tomos y
mole´culas, la radiacio´n de grandes longitudes de onda se origina por induccio´n directa de
corrientes en conductores y transiciones rotacionales y vibracionales en mole´culas; mientras
la radiacio´n de longitudes de onda corta se da por las interacciones con electrones pro´ximos
al nu´cleo del a´tomo [25].
Esta nueva ciencia, la espectroscopia, se desarrollo´ ra´pidamente en el visible, el infrarrojo
cercano y ultravioleta cercano, sin embargo avanzo´ lentamente en los otros rangos espec-
trales; por ejemplo, no fue hasta 1933 que se llevo´ a cabo un significativo trabajo sobre
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espectroscop´ıa de gases en microondas. Se sabe que Karl Jansky al hacer observaciones del
centro gala´ctico detecto´ ondas de radio, sin embargo no fue hasta despue´s de la segunda
guerra mundial que la radio astronomı´a se desarrollo´ notablemente debido al desarrollo en
el instrumental y la intalacio´n de observatorios terrestres aprovechando la transparencia de
la atmo´sfera a dicha radiacio´n [45].
Posteriormente Alan Walsh en 1955 desarrolla la espectroscopia de absorcio´n ato´mica, ha-
ciendo ana´lisis espectroqu´ımico de materiales y estudios sobre espectroscop´ıa molecular.
Los estudios en frecuencias de microondas, ultravioleta, rayos-x y gamma se desarrollaron
despue´s de 1960 cuando se construyeron cohetes y naves para hacer observaciones fuera de
la atmo´sfera terrestre, debido a que esta absorbe la radiacio´n ultravioleta, rayos-x y gamma
[25].
1.6 Formacio´n de L´ıneas
En 1908 Ernest Rutherford empieza la investigacio´n de la estructura ato´mica, luego en
1913 el modelo ato´mico de Bohr propone que u´nicamente ciertas o´rbitas de energ´ıa del
a´tomo esta´n permitidas para los electrones; posteriormente Planck relaciona la energ´ıa con
la longitud de onda del foto´n, en su ecuacio´n E = hν.
Y finalmente desde el punto de vista cua´ntico se concluyo´ que las energ´ıas de los electrones
esta´n cuantizadas, es decir solamente ciertos valores de energ´ıa esta´n permitidos.
En el caso de una estrella, la radiacio´n fluye desde el interior de la estrella hacia la atmosfera
estelar; la radiacio´n que proviene del interior de la estrella es casi continua en longitudes de
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onda, el gradiente de temperatura es pequen˜o y la materia esta´ en equilibrio con la radiacio´n
circundante; es bajo estas condiciones que la distribucio´n de energ´ıa radiante se asemeja
a la del cuerpo negro; sin embargo en las capas ma´s externas de la estrella, es decir en
la atmo´sfera estelar el gradiente de temperatura es considerable, y la radiacio´n del campo
es considerablemente anisotro´pica; entonces los a´tomos o iones presentes en la atmo´sfera
estelar al estar a bajas temperaturas son capaces de absorber fotones de frecuencias discretas
siendo removida parte de la radiacio´n que fluye desde el interior; observa´ndose una l´ınea
oscura sobre el fondo continuo del espectro estelar.
La absorcio´n de energ´ıa a una frecuencia ν0 se produce si un a´tomo o ion en la atmosfera
contiene dos niveles ligados separados por una diferencia de energ´ıa hν0. El foton es entonces
removido del haz saliente observa´ndose una l´ınea de absorcio´n; luego el foton es reemitido
y puede sufrir sucesivas absorciones. As´ı la energ´ıa es extra´ıda a una frecuencia discreta y
esta absorcio´n se observa sobre una distribucio´n continua o continuo [43].
Se produce tambie´n absorcio´n cuando el foto´n original tiene tal energ´ıa que es capaz de
excitar un electro´n hasta el nivel de ionizacio´n produciendo un electro´n libre.
La diferencia entre dispersio´n y absorcio´n no es muy relevante, sin embargo en ambos casos
se remueven fotones del haz incidente, por lo tanto la formacio´n de las l´ıneas se deben a los
dos mecanismos aunque pueda predominar uno de ellos. Ambos mecanismos se producen a
partir de transiciones electro´nicas las cuales pueden ser:
• Transiciones Ligado-Ligado: involucra la absorcio´n de un foto´n y la excitacio´n
de un electro´n desde una o´rbita ligada (el´ıptica, posiblemente circular) a otra o´rbita
ligada de mayor energ´ıa, o la emisio´n de un foto´n por desexcitacio´n de un electro´n
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a una o´rbita de menor energ´ıa. La diferencia de energ´ıa entre las o´rbitas inicial y
final determina la energ´ıa y la longitud de onda del foto´n absorbido o emitido. La
transicio´n produce una l´ınea discreta en el espectro.
• Transiciones Ligado-Libre: Tambie´n reciben el nombre de transiciones el´ıptico-
hiperbo´lico o discreto-continuo. Si consideramos un a´tomo de un electro´n, este efectu´a
una transicio´n desde un nivel discreto de energ´ıa al nivel continuo, ya que la energ´ıa
que recibe es tal que arranca al electro´n del a´tomo, resultando un ion positivo y un
electro´n libre. El espectro resultante de estas transiciones es un espectro continuo.
Existe una absorcio´n continua asociada con cada una de las series espectrales de los
a´tomos de un electro´n; en el caso del hidro´geno tenemos el continuo de Lyman, Balmer,
Paschen, etc.
• Transiciones Libre-Libre Implica un cambio en el movimiento del electro´n desde
una o´rbita hiperbo´lica a otra, es decir desde un estado libre a otro. En este sentido el
electro´n esta´ todav´ıa asociado a un nu´cleo, aunque no este´ ligado a el.
Para ca´lculos ma´s refinados se tendr´ıa que encontrar el perfil de la l´ınea bajo condiciones
de presio´n y temperatura a todos los niveles de la atmo´sfera y luego tomar en cuenta la
transferencia de la radiacio´n para cada frecuencia dentro de la l´ınea.
El contorno de una l´ınea espectral en un gra´fico de intensidad o flujo en funcio´n de la
frecuencia o longitud de onda, es llamado perfil de l´ınea. El perfil de una l´ınea espectral
viene a ser la distribucio´n relativa de la intensidad, dada como un corrimiento de longitudes
de onda δλ desde el centro de la l´ınea λ0, obteniendo un perfil gausiano.
16
Por otro lado el perfil de una l´ınea de absorcio´n esta´ ı´ntimamente relacionado al coeficiente
de absorcio´n κλ, ya que este describe el nu´mero de osciladores por cm
3 que pueden absorber
cierto rango de frecuencias alrededor de una frecuencia central, teniendo un perfil de l´ınea
[43]. El modelo ma´s simple utilizado para calcular el perfil de una l´ınea, asume que la
foto´sfera de la estrella actu´a como una fuente de radiacio´n de cuerpo negro y que los
a´tomos sobre la fotosfera puedan absorber los fotones desde el espectro continuo, formando
l´ıneas de absorcio´n. El ca´lculo de una l´ınea espectral depende no so´lo de la abundancia
del elemento que la produce, sino tambie´n de los detalles meca´nico-cua´nticos de como los
a´tomos absorben los fotones [51].
Los procesos de absorcio´n pueden ser revisados en te´rminos del modelo del a´tomo de Bohr;
en el que evitando las interacciones entre los electrones y de estos con sus nu´cleos, se restringe
la discusio´n al caso del hidro´geno y iones con un solo electro´n; au´n ma´s, para calcular la
frecuencia de una l´ınea espectral se necesita calcular la energ´ıa total del electro´n en una
o´rbita y sera´ suficiente considerar la o´rbita circular puesto que la energ´ıa es independiente
de la excentricidad orbital cuando hay un u´nico electro´n presente, como es el caso del
hidro´geno [43].
Las l´ıneas de absorcio´n originadas desde el estado fundamental de un a´tomo o ion son
usualmente muy intesas, por ejemplo las l´ıneas H y K de Fraunhofer en el espectro solar
se originan en el estado fundamental del calcio ionizado. Tales l´ıneas son conocidas como
l´ıneas de resonancia y sus fortalezas se deben a la gran cantidad de a´tomos o iones que se
encuentran en el estado fundamental a temperaturas incluso de varios miles de grados [25].
Para el Hidro´geno la l´ınea de resonancia es Lyman α (Lα), es la ma´s intensa en el espectro
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y se encuentra en el ultravioleta lejano 1215 A˚ [52].
En 1885 Johann Balmer encuentra una ley emp´ırica para predecir las longitudes de onda
de las l´ıneas de hidro´geno en el espectro visible:
λ = 364.56
n22
n22 − n21
(nm) (1.6.1)
La expresio´n ma´s familiar de la ley de Balmer es:
ν = R(
1
n21
− 1
n22
) (1.6.2)
Donde R es la constante de Rydberg y tiene el valor de 3, 288 ×1015 Hz , “n′′1 tiene el valor
de 1, 2, 3, 4 etc. que corresponden a las series de Lyman, Balmer, Paschen, Brackett, etc.
para el hidro´geno y n2 toma valores enteros desde n1 + 1 en adelante; la ecuacio´n predice
correctamente las otras series de las l´ıneas de hidro´geno, como:
• La serie de Lyman (n=1), en el rango ultravioleta
• La serie de Balmer (n=2), en el visible y el ultravioleta
• La serie de Paschen (n=3), en el infrarrojo
Puesto que todas las otras l´ıneas Lyman comportan grandes diferencias de energ´ıa entre
las o´rbitas inicial y final, la serie entera Lyman esta´ en el ultravioleta. La serie de Balmer
se situ´a en el visible y el cercano ultravioleta, la serie de Paschen en el Infrarrojo Cercano
(n=3), mientras todas las dema´s series (Bracket, Pfund) en el infrarrojo. Sin embargo la
absorcio´n continua en el visible se debe principalmente al continuo de la serie de Paschen con
pequen˜as contribuciones de continuos ma´s altos, finalmente el continuo Balmer se encuentra
en el ultravioleta por debajo de 3646 A˚ .
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Los procesos de absorcio´n ocurren principalmente en los niveles ato´micos ma´s altos, por
ejemplo las l´ıneas de la serie de Brackett (n = 4) se forman por absorcio´n, en cambio la
l´ınea Lyman α se forma por dispersio´n [43].
1.7 L´ıneas en Espectros Estelares
Los espectros de las estrellas esta´n caracterizados por un perfil de emisio´n continua sobre
el cual se superponen l´ıneas de absorcio´n de a´tomos, iones y mole´culas. La distribucio´n de
energ´ıa emitida por una estrella, es decir en el continuo y en las l´ıneas esta´ determinada
por las condiciones f´ısicas de su atmo´sfera. Es por este motivo la necesidad de agrupar
las estrellas con caracter´ısticas f´ısicas similares a partir del estudio de la morfolog´ıa de sus
espectros, estableciendo una clasificacio´n espectral.
A principios de 1817 Fraunhofer ya hab´ıa determinado que las estrellas presentaban espec-
tros con caracter´ısticas distintas. Los espectros estelares fueron clasificados de varias formas
y con el desarrollo de instrumentos fue posible la observacio´n de detalles ma´s finos en los
espectros.
Uno de los trabajos pioneros fue hecho en 1863 por Angelo Secchi, quie´n dividio´ a las
estrellas en cuantro clases espectrales [25]: Tipo I : espectro con algunas l´ıneas visibles de
hidro´geno(generalmente estrellas blancas), Tipo II : espectro similar al del Sol (generalmente
estrellas amarillas), Tipo III : Espectro con bandas hacia el rojo (generalmente estrellas ro-
jas), Tipo IV : Espectro con bandas hacia el violeta.
Luego las estrellas llegaron a ser clasificadas de acuerdo a la complejidad del nu´mero de
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l´ıneas presentes en sus espectros. La clase espectral A, son estrellas con muy pocas l´ıneas
en su espectro, las estrellas de clase B con un nu´mero mayor de l´ıneas que la clase A; y
las estrellas de clase C con un nu´mero mayor de l´ıneas que la clase B y la clase A, y as´ı
sucesivamente.
A fines del siglo XIX Edward Pickering, director del Obsevatorio de Harvard trabajo´ en un
ambicioso proyecto de registro, clasificacio´n y elaboracio´n de catalogos de espectros este-
lares hasta la novena magnitud. Junto con su asisitente Williamina P. Fleming publicaron
un catalogo de 10 000 estrellas agrupadas en un sistema de clases espectrales denotadas por
las letras A, B, C, y as´ı sucesivamente, considerando la intensidad de las l´ıneas de absorcio´n
de hidro´geno.
En 1896 Annie Jump Cannon, otra asistente de Pickering, catalogo´ estrellas variables, y
clasifico´ espectros estelares tomados en el observatorio de Arequipa.1 Desde la estacio´n
de Arequipa se realizaron observaciones de las Cefeidas de la Nube de Magallanes, que
condujeron posteriormente a Miss Herietta S. Leavitt a hallar la famosa relacio´n “periodo-
luminosidad” con la cual se estimo´ el taman˜o de nuestra galaxia y su distancia a las galaxias
vecinas, se obtuvo en definitiva la escala del universo.
Luego en 1901 Annie Jump Cannon, reorganizo´ y consolido´ la secuencia de espectros
situando O y B antes de A y an˜adiendo subdivisiones decimales, por ejemplo la clase
espectral A se subdividio´ en A0, A1, A2,...,A9 y de igual forma las otras clases espectrales.
Con estos cambios la clasificacio´n de espectros de Harvard llego´ a ser una secuencia de
1Este observatorio fue parte del proyecto del observatorio de Harvard en la bu´squeda de estrellas variables
en el Hemisferio Sur, puesto que en el Hemisferio Norte contaban con el observatorio de Oak Ridge.
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temperaturas: O-B-A-F-G-K-M, siendo O las estrellas ma´s calientes y azules (en virtud de
las l´ıneas de He en sus espectros), y M las estrellas ma´s fr´ıas y rojas (debido a la presencia
de bandas moleculares). Las estrellas de clases O, B y A son llamadas estrellas de tipo
temprano mientras que las de tipo G, K y M estrellas de tipo tard´ıo. Cannon clasifico´
alrededor de 225 000 espectros entre 1911 y 1914, los resultados fueron publicados en nueve
volu´menes con el nombre Cata´logo Henry Draper (Cannon y Pickering, 1918-1924). En la
actualidad muchas estrellas esta´n referidas por sus nu´meros HD, por ejemplo la primera
estrella en el cata´logo HD1, es Betelgeuse. Las extensiones posteriores del cata´logo Henry
Draper elevaron el nu´mero de estrellas a 400 000.
Con el trabajo de Hertzprung y Russell entre 1905 y 1913, se encontro´ que estrellas de una
misma clase espectral ten´ıan diferentes radios y densidades. Se definieron as´ı: las clases de
luminosidad : Ia0 → Supergigantes extremas (SG), Ia → SG luminosas, Iab → SG mode-
radas, Ib → SG menos luminosas, II → Gigantes brillantes, III → Gigantes normales,
IV → Subgigantes y V → Enanas.
En 1943 ya desde puntos de vista modernos, tres astro´nomos William Morgan, Philip
Keenan y Edith Kellman adoptaron la idea de clasificacio´n en subdivisiones de Antonia
Maury2 y an˜adieron la clase de luminosidad como segundo para´metro de clasificacio´n publi-
cando una versio´n revisada del Cata´logo Henry Draper, conocida como Sistema MKK, este
sistema con las subsecuentes revisiones y extensiones ha llegado a ser el sistema esta´ndar
de clasificacio´n hasta el d´ıa de hoy.
2Ella creo´ 22 grupos de espectros estelares adema´s de sus respectivas subdivisiones que describ´ıan la
apariencia f´ısica de las l´ıneas espectrales
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El Sol, por ejemplo, es una estrella de tipo G2V, las principales l´ıneas en las estrellas tipo
G son las l´ıneas de Balmer; las l´ıneas de calcio ionizado son intensas y las l´ıneas de metales
neutros se van haciendo ma´s intensas. En estrellas de tipo espectral K muchas de las l´ıneas
se deben a metales neutros y empiezan a aparecer bandas moleculares como TiO [25].
Existen trabajos de identificacio´n de l´ıneas en manchas solares donde fue posible observar
varias de las especies ato´micas y moleculares que aparecen en estrellas mucho ma´s fr´ıas;
por este motivo trabajos de identificacio´n de l´ıneas en estrellas ma´s fr´ıas como el de Hinkle,
Wallace & Livingston (1995), para la estrella Arcturus, son de gran importancia. En ese
trabajo se encontro´ que eran muy pocas las l´ıneas que no aparec´ıan en el Sol. Esto hace del
Sol una estrella patro´n para el estudio de estrellas de tipo espectral F,G,K,M, en el ana´lisis
de espectroscopia astrono´mica [38].
Afirman Swewnsson y Risberg [22] que el Sol ha sido reconocido como una excelente fuente
de luz espectrosco´pica y muchas l´ıneas predichas en varios espectros han sido encontradas
como resultado de observaciones solares. Por otra parte las conocidas diferencias entre los
espectros de las manchas solares y los de la atmo´sfera solar pueden aclararse sin dificultad
debido a la menor temperatura de las manchas solares.
Las l´ıneas de los iones predominan en las clases espectrales tempranas, mientras que l´ıneas
de a´tomos neutros y mole´culas son caracter´ısticas de las clases espectrales tard´ıas. Estas
diferencias se deben primero a las diferentes temperaturas efectivas, luego a la presio´n at-
mosfe´rica y finalmente a la abundancia qu´ımica que no es tan relevante. Pero en general es
la temperatura de la atmo´sfera estelar la que determina la apariencia del espectro [43].
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1.8 Estructura de una estrella
Tomando como ejemplo nuestra estrella, el Sol tiene la siguiente estructura:
• Nu´cleo, con una temperatura de 15 millones de grados Kelvin, es la zona donde la
energ´ıa se produce por reacciones termonucleares.
• Zona Radiativa, en esta capa la energ´ıa fluye por radiacio´n
• Zona Convectiva, tiene un grosor alrededor del 15% del radio solar
• Fotosfera, es la llamada capa visible del Sol. Tiene un grosor de 330 Km aproximada-
mente y una temperatura de 5785 K .
• Cromo´sfera, se encuentra por encima de la fotosfera y es de color rojizo, es visible
durante los eclipses solares. Se extiende por ma´s de 10 000 Km y tiene una temperatura
que va aumentando desde su base hasta la cima de la capa, tiene un valor medio de
15 000 K
• Corona, esta capa se extiende alrededor de dos radios solares y es visible durante los
eclipses totales.
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Cap´ıtulo 2
Aspectos Teo´ricos
En este cap´ıtulo se introducira´ los conceptos f´ısicos y astrono´micos ma´s relevantes para este
trabajo as´ı como la notacio´n y unidades correspondientes.
Para resolver las ecuaciones que surgen de la interaccio´n de la radiacio´n con la materia;
consideramos al campo de radiacio´n como un flu´ıdo.
2.1 Intensidad Espec´ıfica
[17] Considerando una superficie radiante, definimos la intensidad o intensidad espec´ıfica
como la energ´ıa que atraviesa un dA en direccio´n n, tiempo, a´ngulo so´lido y frecuencia:
Iν =
dEν
dAcosθdtdwdν
(2.1.1)
Donde cosθ = n.n′, siendo n′ la normal del a´rea dA y n la direccio´n de la Iλ
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Definimos tambie´n la intensidad media, Jν , como el promedio de la intensidad espec´ıfica
en todas las direcciones y en todos los diferenciales de a´ngulos so´lidos:
Jν =
1
4π
∮
Iνdw (2.1.2)
Figura 2.1: Intensidad espec´ıfica
2.2 Flujo
[17] Es la energ´ıa total por unidad de a´rea y tiempo
Fνdν =
∮
dEν
dAdt
dωdν (2.2.1)
Es decir:
Fν =
∮
Iνcosθdω (2.2.2)
La integral cerrada indica la integracio´n completa sobre todas la direcciones posibles.
La intensidad espec´ıfica so´lo puede ser medida directamente si se puede resolver la superficie
radiante, de lo contrario se mide el flujo, es por esta razo´n que para la mayor´ıa de las estrellas
se mide el flujo.
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2.3 Luminosidad
[53] La luminosidad L o brillo de una estrella esta´ definida como la energ´ıa total emitida
por unidad de tiempo en todas las longitudes de onda. Si suponemos que la estrella es una
esfera perfecta de radio R y si f
(s)
λ dλ es la distribucio´n de energ´ıa emitida en la superficie,
la luminosidad de la estrella sera´
L = 4πR2
∫ ∞
0
f
(s)
λ dλ = 4πR
2F (2.3.1)
De la ecuacio´n anterior se deduce que F =
∫∞
0
f
(s)
λ dλ es el flujo total de energ´ıa emitido en
la superficie.
2.4 Ley de Radiacio´n de Planck o Funcio´n de Planck
[52] La distribucio´n de energ´ıa para un cuerpo negro, en funcio´n de la frecuencia o longitud
de onda esta´ dada por la fo´rmula de Planck:
Iν =
2hν3
c2
1
ehν/kT − 1 (2.4.1)
Iλ =
2hc2
λ5
1
ehc/λkT − 1
Donde la constante de Planck es h = 6, 63× 10−34 J s ; c = 2, 9979× 1010cm/s la velocidad
de la luz, k = 1, 3807×10−16 erg/K la constante de Boltzmann y T la temperatura absoluta.
Por otro lado para un cuerpo negro las funciones Iλ, Iν se designan por Bλ(T ) y Bν(T ).
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Para un cuerpo negro el flujo de energ´ıa por unidad de longitud de onda es [36]:
Fλ,T =
2πhc2
λ5
1
ehc/kTλ − 1 (2.4.2)
Figura 2.2: Ley de Planck
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2.5 Ley de Desplazamiento de Wien
[48] La curva de distribucio´n de energ´ıa del espectro continuo tiene forma similar a la del
cuerpo negro (Ley de Planck), por lo tanto cuanto mayor es la temperatura el ma´ximo de
la distribucio´n de energ´ıa ocurre a longitudes de onda ma´s pequen˜as. La relacio´n entre la
longitud de onda y la temperatura de un cuerpo radiante, en la cual el flujo de energ´ıa es
ma´ximo se expresa por la Ley de Desplazamiento de Wien, en la cual el flujo total ma´ximo
esta´ dado por:
dFλ,T
dλ
= 0
λmaxT = C (2.5.1)
Donde C = 0, 29 cm
o
K
2.6 Ley de radiacio´n de Stefan-Boltzmann
[48, 36] El flujo total de energ´ıa emitido por una superficie que radia como cuerpo negro
var´ıa con la cuarta potencia de su temperatura. Stefan y Boltzmann midieron
F(T) =
∫ ∞
0
f
(s)
λ,Tdλ = σT
4 (2.6.1)
Donde σ es la constante Stefan-Boltzmann1
1En unidades cgs, σ = 2π
5k4
15h3c2 = 5, 67× 10−5 erg cm−2 K−4 s−1
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2.7 Equilibrio Termodina´mico
Un cuerpo esta´ en equilibrio termodina´mico con el campo de radiacio´n cuando este se com-
porta como un cuerpo negro ideal (cuerpo que emite por cada cent´ımetro cuadrado de su
superficie y en cada longitud de onda tanta radiacio´n como la que absorbe). Esto ocurre
u´nicamente cuando el cuerpo y sus alrededores esta´n a la misma temperatura [52].
En el caso de las estrellas se asume que esta´n en Equilibrio Termodina´mico (ET) con-
siderando [55]:
• Que los procesos de emisio´n, absorcio´n, difusio´n y colisio´n en las estrellas son muy
ra´pidos con respecto a las escalas de evolucio´n dina´mica.
• En cada punto de su interior existe Equilibrio Termodina´mico Local (ETL) y una sola
temperatura describe la distribucio´n de energ´ıa de fotones y electrones.
• La excitacio´n e ionizacio´n del gas esta´n determinadas por las leyes de Boltzman y
Saha.
• El campo de radiacio´n esta´ caracterizado por la Funcio´n de Planck.
2.8 Equilibrio Termodina´mico Local (ETL)
Las condiciones necesarias para el equilibrio termodina´mico local ETL son :
• El campo de radiacio´n y la materia deben estar fuertemente acoplados a trave´s de
los procesos de emisio´n y absorcio´n (cualquier cambio en el campo de radiacio´n debe
transmitirse inmediatamente a la materia y viceversa).
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• El camino libre medio de los fotones y de las part´ıculas debe ser menor que la distancia
en la cual la temperatura tenga un cambio apreciable.
La condicio´n necesaria y suficiente para el ETL es que la densidad de materia y radiacio´n
sea alta. A mayor densidad mejores condiciones para el ETL [55].
Para atmo´sferas estelares normales los rangos de temperaturas efectivas son:
1000K < Tef < 50000K. Las presiones son tales que permite la existencia de l´ıneas
espectrales y las densidades no son tan grandes como para ajustarse a las leyes de los
gases ideales.
Asumir equilibrio termodina´mico local (ETL) implica que los componentes del gas que
forman la atmo´sfera estelar se comportan como si estuviesen en equilibrio termodina´mico
caracterizado por el valor local de la temperatura cine´tica [15].
La razo´n por la cual las l´ıneas espectrales cambian con la temperatura se debe en gran
parte al equilibrio entre los a´tomos ionizados y los a´tomos excitados que componen las
capas externas de la estrella; es as´ı como la poblacio´n de los diferentes niveles excitados es
dependiente de la temperatura y se da en ETL por la fo´rmula de Boltzmann. La poblacio´n
de los diferentes niveles de ionizacio´n son dados en ETL por la ecuacio´n de Saha [25].
2.9 Temperatura Efectiva
Si la estrella emitiera como un cuerpo negro, el flujo total en su superficie ser´ıa igual a σT 4,
donde T es la temperatura de cuerpo negro. Las estrellas no rad´ıan como cuerpos negros ya
que sus distribuciones de energ´ıa f
(s)
λ,Tdλ se desv´ıan notablemente de una curva de Planck,
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sin embargo se define la Temperatura Efectiva Tef como la temperatura que deber´ıa tener
una estrella si radiara como cuerpo negro; en estricto equilibrio termodina´mico viene a ser
la temperatura cine´tica del plama fotosfe´rico o temperatura de brillo es decir:
F = σT 4ef =
L
4πR2
(2.9.1)
La temperatura efectiva no so´lo mide el flujo total de energ´ıa F sino que adema´s es una
temperatura representativa del material que compone la atmo´sfera estelar.
2.10 Distribucio´n de Velocidades de Maxwell
[17] Bajo condiciones de equilibrio termodina´mico y algunas veces sin ellas, la velocidad
de las part´ıculas de un gas obedecen la ley de Distribucio´n Maxweliana, tambie´n conocida
como Ley de Distribucio´n Maxwell-Boltzmann. La orientacio´n del sistema de coordenadas
es arbitraria puesto que la distribucio´n te´rmica de velocidades es isotro´pica. En coordenadas
rectangulares la fraccio´n de part´ıculas en un intervalo de velocidad dv es:
N(vx, vy, vz)dvxdvydvz
Ntotal
= (
m
2πkT
)3/2exp(−mv
2
2kT
)dvxdvydvz (2.10.1)
Donde:
N(vx, vy, vz) = Nu´mero de part´ıculas con componentes entre v y v + dv
Ntotal = nu´mero total de part´ıculas
m = masa de la part´ıcula
Esta funcio´n con las tres componentes de velocidad, N(vx, vy, vz) se conoce como una funcio´n
gausiana.
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2.11 Transicio´n electro´nica
Una transicio´n electro´nica ocurre cuando los electrones efectu´an un salto cu´antico de un
nivel a otro produciendo un cambio en la energ´ıa del a´tomo; en realidad ocurren interaccio-
nes relativas entre las o´rbitas electro´nicas produciendo cambios de energ´ıa.
Cuando un a´tomo absorbe un foto´n de un campo de radiacio´n, este gana energ´ıa, ocurriendo
una transicio´n ascendente; cuando el a´tomo emite un foto´n al campo de radiacio´n pierde
energ´ıa, ocurriendo una transicio´n descendente.
Las transiciones pueden ser permitidas o prohibidas y algunas transiciones ma´s prohibidas
que otras. La probabilidad de ocurrencia de algu´n tipo de transicio´n se debe principalmente
al tiempo promedio o tiempo de vida de un nivel de energ´ıa excitado, este tiempo es llamado
tiempo de vida de la transicio´n. Para transiciones permitidas los rangos de tiempos de vida
son desde 10−8 s; alrededor de 10−5 s para transiciones de intercombinacio´n hasta 10−3 s
para transiciones prohibidas [25].
2.12 Reglas de Seleccio´n
Las transiciones pueden ocurrir entre diferentes niveles de energ´ıa; en la presencia de cam-
pos magne´ticos o ele´ctricos ocurren trasiciones entre estados individuales que comprenden
diferentes niveles, sin embargo no todas las transiciones posibles ocurren. Las reglas que
determinan cuales son las transiciones posibles y cuales son prohibidas se denominan reglas
de seleccio´n. Las reglas de seleccio´n bajo el acoplamiento L-S son [25]:
• El momento angular orbital L puede ser 0 o´ ±1: [∆L = 0,±1], excepto para
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(L = 0→ L = 0) transicio´n prohibida.
• El momento angular total J puede ser 0 o´ ±1: [∆J = 0,±1], excepto para
(J = 0→ J = 0) transicio´n prohibida.
• El momento angular del espin S es cero: [∆S = 0]
• Y la paridad debe cambiar.
En presencia de campo magne´tico el nu´mero cua´ntico magne´tico M puede ser 0 o´ ±1:
[∆M = 0;±1]
Para desdoblamiento hiperfino el momento angular total del a´tomo F puede ser 0 o´ ±1:
[∆F = 0;±1]; excepto para (F = 0→ F = 0) transicio´n prohibida.
2.13 Procesos f´ısicos en las transiciones
Al analizar la interaccio´n de la radiacio´n con un sistema ato´mico de dos niveles discretos de
energ´ıa con sus correspondientes pesos estad´ısticos pueden ocurrir tres porcesos f´ısicos [54]:
• Emisio´n esponta´nea: El a´tomo (o electro´n) experimenta esponta´neamente una tran-
sicio´n hacia el nivel de energ´ıa ma´s bajo, con la emisio´n de un foto´n. Es decir, si el
a´tomo se encuentra inicialmente en el estado de energ´ıa superior E2 decae al nivel de
energ´ıa inferior E1, con la emisio´n de un foto´n de frecuencia ν = (E2 − E1)/h.
• Absorcio´n estimulada: El a´tomo es estimulado por un foto´n de frecuencia ν de un
campo electromagne´tico, provocando una transicio´n de un estado de baja energ´ıa a
otro de mayor energ´ıa absorbiendo un foto´n.
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• Absorcio´n negativa o Emisio´n estimulada: Cuando un a´tomo (o electro´n) expe-
rimenta una transicio´n descendente emite un foto´n. Si ello ocurre en la presencia
de un foto´n del mismo tipo como el emitido en la transicio´n, la probabilidad del
evento se incrementa de forma notable, lo que se denomina resonancia. Estos fotones
producidos por emisio´n estimulada se an˜aden al campo de radiacio´n con la misma
direccio´n, polarizacio´n y fase de aquel foto´n estimulante. La emisio´n estimulada puede
ocurrir u´nicamente en presencia de radiacio´n de la misma longitud de onda que el foto´n
emitido en la transicio´n.
2.14 Probabilidades de Transicio´n y/o Coeficientes de
Einstein
Existen tres probabilidades asociadas a cada transicio´n, conocidas como Probabilidades de
Transicio´n de Einstein [25]:
• Probabilidad de Transicio´n de Emisio´n esponta´nea (A21): Probabilidad de que
el a´tomo esponta´neamente efectu´e una transicio´n descendente por unidad de tiempo.
Esta probabilidad de transicio´n se simboliza por A21, donde 2 y 1 son los niveles
superior e inferior de la transicio´n. En te´rminos del tiempo de vida de las transiciones,
A21 toma valores desde 10
−8s−1 para transiciones permitidas hasta 10−15 s−1 o menos
para transiciones prohibidas. El nu´mero de transiciones esponta´neas por unidad de
tiempo y unidad de volumen es
A21N2dt
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Donde N2 es la densidad nume´rica de a´tomos en el nivel superior y A21 es el coeficiente
de Einstein de emisio´n esponta´nea.
• Probabilidad de Transicio´n de Absorcio´n (estimulada) (B12): Probabilidad de
que el a´tomo efectu´e una transicio´n ascendente en presencia de un campo de radiacio´n
por unidad de tiempo. Esta probabilidad dependera´ sobre todo de la intensidad de
radiacio´n a una longitud de onda caracter´ıstica adema´s de las propiedades del a´tomo.
El nu´mero de absorciones por unidad de volumen y tiempo es
B12N1Iλdt
Donde N1 es la densidad nume´rica de a´tomos en el nivel inferior, Iλ es la intensidad
de radiacio´n a una longitud de onda que induce la transicio´n del nivel 1 al 2 y B12 es
el coeficiente de Einstein de absorcio´n (estimulada).
• Probabilidad de Transicio´n de Absorcio´n Negativa o Emisio´n Estimulada
(B21): Probabilidad de que el a´tomo efectu´e una transicio´n descendente emitiendo un
foto´n en presencia de otro foto´n del mismo tipo. El nu´mero de emisiones estimuladas
por unidad de volumen y tiempo es:
B21N2Iλdt
Donde N2 es la densidad nume´rica de a´tomos en el nivel superior, Iλ es la intensidad
de radiacio´n a una longitud de onda que induce la transicio´n del nivel 2 al 1 y B21 es
el coeficiente de Einstein de emisio´n estimulada.
Las probabilidades de transicio´n son propiedades de los a´tomos e independientes de la
temperatura.
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2.15 Te´rmino, Nivel y Estado
En general, en te´rminos de la meca´nica cua´ntica, la energ´ıa de un a´tomo se puede describir
por Te´rminos, Niveles y Estados.
Estado de energ´ıa: es la energ´ıa correspondiente a un valor del nu´mero cua´ntico magne´tico
M, para un valor particular del momento angular total J, puesto que M es vectorialmente
la proyeccio´n de J.
Nivel de energ´ıa: es el conjunto de estados de energ´ıa, que en ausencia de un campo
magne´tico, tales estados tienen la misma energ´ıa. Viene a ser la energ´ıa correspondiente
a un valor espec´ıfico del momento angular total J, para un par particular de valores del
momento angular orbital L y el momento angular del esp´ın S.
Te´rmino: conjunto de niveles de distinta energ´ıa. La energ´ıa de un te´rmino esta´ dada por
los propios niveles de energ´ıa.
El conjunto de niveles que tienen el mismo valor: n, 2s + 1, (L); forman un te´rmino del
a´tomo [52].
Los electrones que contribuyen al momento angular orbital L y al momento angular del esp´ın
S se denominan no-equivalentes (electrones que pertenecen a diferentes subgrupos (n,l); as´ı
todos los te´rminos obtenidos de todas las combinaciones de L y S son permitidos). Para
electrones equivalentes (n = l) el principio de Exclusio´n de Pauli excluye algunas posibles
combinaciones [25].
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2.16 Potencial de Excitacio´n
La energ´ıa requerida para que un electro´n haga un salto cua´ntico desde el nivel fundamental
a algu´n estado excitado n, se denomina potencial de excitacio´n del nivel n, el cual es siempre
positivo y se le representa por “χn”. El potencial de excitacio´n χn viene a ser la diferencia
de energ´ıa entre algu´n estado excitado y el estado fundamental χn = En −E1; por ejemplo
el primer potencial de excitacio´n es la energ´ıa que requiere un electro´n para hacer una
transicio´n desde el estado fundamental al primer estado excitado [43].
Si se conociera la energ´ıa de un electro´n en su estado fundamental y e´ste efectuara una
transicio´n, se puede conocer la energ´ıa que tendra´ el electro´n en su nivel excitado a partir
de la ecuacio´n:
χsuperior = χinferior +
σ
8065, 46
(2.16.1)
Donde el potencial de excitacio´n es dado en eV y el nu´mero de onda2 σ en cm−1 [38].
Usualmente las unidades del potencial de excitacio´n son los electronvolts (eV), sin embargo
en la literatura puede ser encontrado en (cm−1); para convertir a unidades de (eV) utilizamos
1 eV = 8065.46 cm−1.
2El nu´mero onda σ es el nu´mero de ondas contenidas en un cm de longitud. En primera aproximacimacio´n
σ ∼= 108λaire (λaire en A˚). El valor ma´s preciso para el nu´mero de onda σ, se obtiene invirtiendo la ecuacio´n
(2.26.1)
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2.17 Excitacio´n e ionizacio´n ato´mica en equilibrio ter-
modina´mico
La energ´ıa del nivel n con respecto a la primera o´rbita se denominada potencial de excitacio´n
χn. Puesto que todos los niveles ligados tienen energ´ıa negativa, el nivel fundamental es
ma´s negativo, por lo tanto los potenciales de excitacio´n e ionizacio´n son siempre positivos.
La poblacio´n relativa de a´tomos en cada nivel depende de los mecanismos por los cuales
se pueblan o despueblan los niveles. Los mecanismos que ocurren en la foto´sfera solar son
transiciones radiativas, colisionales y esponta´neas.
La fraccio´n de a´tomos (o iones) excitados al ene´simo nivel n, es proporcional al peso es-
tad´ıstico 3 gn, tambie´n llamado factor Boltzmann [48]. Boltzmann demostro´ que la proba-
bilidad de encontrar un a´tomo o electro´n en un estado excitado con energ´ıa χn decrece
exponencialmente con el incremento de χn, pero se incrementa con el aumento de la tem-
peratura T
Nn
N1
=
gn
g1
e−χn/kT (2.17.1)
Se denomina a esta ecuacio´n fo´rmula de Boltzmann 4. Donde χn es el potencial de
excitacio´n, gn y g1 son los pesos estad´ısticos y k la constante de Boltzmann.
Es conveniente expresar Nn el nu´mero de a´tomos por unidad de volumen en un nivel n como
la fraccio´n de todos los a´tomos de la misma especie
3El peso estad´ıstico es g = 2J + 1 (donde J es el momento angular total)
4La fo´rmula de Boltzmann es una forma especial de la distribucio´n de Maxwell para la energ´ıa cine´tica
de part´ıculas, donde el nu´mero de part´ıculas con energ´ıa E, es siempre proporcional a e−E/kT
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Nn
N
=
gne
(−χn/kT )
g1 + g2e(−χ2/kT ) + g3e(−χ3/kT ) + ...
Nn
N
=
gn
u(T )
e(−χn/kT ) (2.17.2)
Donde u(T ) es la funcio´n de particio´n 5: u(T ) =
∑
gie
(−χi/kT ). Por otro lado si reem-
plazamos la base e del te´rmino exponencial por la base 10 y expresamos χn en electron
volts en lugar de ergios tenemos [43]:
e−χn(erg)/kT = 10−χn(eV )×1,6021×10
−12(erg/eV )(1/kT )(log10e)
= 10−(5040,2/T )χn(eV )
= 10−θχn(eV )
Por lo tanto la ecuacio´n final es:
Nn
N
=
gn
u(T )
10−θχn (2.17.3)
Las ecuaciones (2.17.2) o´ (2.17.3) se conocen como Ecuacio´n de Excitacio´n o Ecuacio´n
de Boltzmann.
[48, 43] Por otro lado la diferencia de energ´ıa entre el nivel fundamental y el continuo se
denomina potencial de ionizacio´n “χ∞”. El grado de ionizacio´n de un a´tomo o ion se obtiene
por la Ecuacio´n de Saha
N+1
N1
Ne =
2(2πmkT )3/2
h3
g+1
g1
e−χ+/kT (2.17.4)
5La funcio´n de particio´n es un para´metro de normalizacio´n que muestra el nu´mero total de part´ıculas
disponibles para la distribucio´n entre los varios estados de energ´ıa
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Donde Ne es el nu´mero de electrones libres por cm
3; m es la masa del electro´n; N+1 es el
nu´mero de iones en su estado fundamental, y N1 es el nu´mero de a´tomos en el estado fun-
damental, g+1 es el peso estad´ıstico del estado fundamental del ion y g1 es el peso estad´ıstico
del estado fundamental del a´tomo.
Esta ecuacio´n puede ser reescrita como la razo´n del nu´mero total de iones N+ al nu´mero
total de a´tomos N ; luego de calcular N/N1 y N
+/N+1 a partir de la ecuacio´n (2.17.1),
observamos que N es la suma de todas las part´ıculas en los diferentes estados cua´nticos Nn,
y similarmente N+ es la suma de todos los iones en sus diferentes estados cua´nticos N+n .
As´ı tenemos:
N+n = N
+
1
g+n
g+1
e−χ
+
n /kT
y
N+ = N+1 +
∞∑
n=2
N+n = N
+
1 +
N+1
g+1
∞∑
n=2
g+n e
−χ+n /kT
Por lo tanto
N+ =
N+1
g+1
(g+1 +
∞∑
n=2
g+n e
−χ+n /kT ) =
N+1
g+1
u+
N+
N+1
=
u+
g+1
(2.17.5)
Donde u+ es la funcio´n de particio´n del ion. Luego se multiplica la ecuacio´n (2.17.4) por
N+
N+1
× N1
N
, obteniendo la conocida la conocida Ecuacio´n de Saha:
N+
N
Ne =
2(2πmkT )3/2
h3
u+
u
e−χ
+/kT (2.17.6)
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Otra expresio´n conveniente de la ecuacio´n de Saha es utilizar la presio´n electro´nica Pe en
lugar del nu´mero de electrones libres por cm3 Ne, el hecho de considerar la presio´n se debe
a que los electrones pueden ser considerados en te´rminos del nu´mero de electrones por cm3,
para esto se utiliza la ley de los gases ideales PV = NRT , o´ tambie´n Pe = NekT , donde Ne
es el nu´mero de electrones por cm3, entonces la ecuacio´n de Saha puede ser escrita como:
N+
N
Pe =
2(2πm)3/2
h3
(kT )5/2
u+
u
e−χ
+/kT (2.17.7)
Bajo la hipo´tesis de que las estrellas se comportan como cuerpos negros (emisores y absorber-
dores perfectos), la radiacio´n estelar debe satisfacer las siguientes leyes [1]: La intensidad de
una l´ınea dependera´ fundamentalmente de que fraccio´n de a´tomos del elemento correspon-
diente se encuentren en el nivel de ionizacio´n y en el nivel o estado de excitacio´n, a partir
del cual puede ser absorbida la l´ınea.
2.18 Los procesos de absorcio´n: absorcio´n y dispersio´n
Cuando un foto´n interactu´a con un a´tomo, este puede ser absorbido o dispersado. La
dispersio´n es el proceso en el que el foto´n se desv´ıa de su curso original pero sin cambiar su
logitud de onda. La absorcio´n es el proceso que convierte al foto´n en fotones de diferentes
longitudes de onda u otras formas de energ´ıa. Si un foto´n encuentra a un a´tomo y excita a
un electro´n ligado a un nivel superior, ocurre dispersio´n si el electro´n retorna directamente
a su estado inicial, por lo tanto se emite un foto´n de la misma longitud de onda que el
foto´n original (aunque no necesariamente en la misma direccio´n); la absorcio´n se produce
si el electro´n va cayendo a niveles inferiores emitiendo dos o ma´s fotones de longitud de
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onda diferente del foto´n original. La absorcio´n tambie´n ocurre si el foto´n incidente tiene la
suficiente energ´ıa como para excitar un electro´n hasta el nivel de ionizacio´n con la emisio´n
de un electro´n libre. Tanto los procesos de absorcio´n como de dispersio´n remueven fotones
del haz incidente [43].
2.19 Opacidad
La opacidad κλ del material estelar se determina por como los fotones interactu´an con las
part´ıculas (a´tomos, iones y electrones libres); si el foto´n pasa dentro del a´rea de la seccio´n
transversal σλ de la part´ıcula, puede ser absorbido o dispersado. Son justamente ambos
procesos, absorcio´n y dispersio´n los que contribuyen a la opacidad del material estelar. La
opacidad de una atmo´sfera estelar a cualquier longitud de onda esta´ correlacionada con la
intensidad o (flujo) que puede escapar de la atmo´sfera a esa longitud de onda; a mayor
opacidad menor es la cantidad de radiacio´n que puede salir de la atmo´sfera estelar [43].
El espectro continuo de una estrella es el resultado de una lenta variacio´n de la opacidad
con la longitud de onda, mientras que las l´ıneas de absorcio´n superpuestas en el continuo
son el resultado de una ra´pida variacio´n de la opacidad con la longitud de onda.
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2.20 Coeficiente de absorcio´n continua
La forma del espectro continuo emitido por una estrella, esta´ determinado por el coefiente
de absorcio´n continuo y su dependencia con la longitud de onda; es necesario conocer bien el
coeficiente de absorcio´n por unidad de masa, “κν” de tal forma que podamos ajustar
de forma precisa, un espectro modelado computacionalmente al espectro de una estrella
real.
El coeficiente de absorcio´n continua total es el resultado de muchos procesos f´ısicos, los
cuales pueden ser clasificados en dos categor´ıas:
1. Ionizacio´n: Se produce por las transiciones ligado-libre
2. Transiciones libre-libre: donde una carga es acelerada y pasa muy de cerca de otra
El otro proceso f´ısico probable son las transiciones ligado-ligado, de las cuales resultan las
l´ıneas espectrales, estas normalmente no son inclu´ıdas en “κν”; sin embargo cuando muchas
de ellas esta´n superpuestas actu´an como procesos de absorcio´n continua.
La mayor parte de la opacidad en el continuo se debe al hidro´geno, esto por su alta abun-
dancia qu´ımica en el universo.
El coeficiente de absorcio´n ato´mico, con unidades de a´rea por absorbedor, lo llamaremos
“α”.
El coeficiente de absorcio´n continuo por a´tomo de hidro´geno neutro es denotado por “κ”.
Tanto “α” como “κ” no son una distribucio´n; sin embargo se suele expresar “κ” en unidades
de a´rea por masa como “κν”, este sub´ındice indica solamente la importancia de la depen-
dencia de la frecuencia con el coeficiente de absorcio´n continua[17].
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2.21 Coeficientes de Absorcio´n y Emisio´n
Si tenemos un medio de grosor ds y un haz de radiacio´n de intensidad Iν atraviesa el
medio, la intensidad del haz resultante sera´ I ′ν . Esta diferencia en la intensidad del haz de
radiacio´n es proporcional a la intensidad inicial y al grosor del medio ds; esta constante de
proporcionalidad αν (cm
−1), es el coeficiente de absorcio´n, coeficiente de extincio´n
u opacidad del medio :
dIν = −ανIνds (2.21.1)
Por otro lado el coeficiente de absorcio´n es igual al coeficiente de absorcio´n por unidad de
masa por la densidad αν = κνρ [43], de la relacio´n se deduce que el coeficiente de absorcio´n
y la densidad son independientes del espesor del medio. Entonces la ecuacio´n (2.21.1) ser´ıa:
dIν = −κνρIνds (2.21.2)
Donde κν (cm
2g−1) es el coeficiente de absorcio´n por unidad de masa u opacidad espec´ıfica
y ρ la densidad del medio (gcm−3) [25].
De la misma forma definimos el coeficiente de emisio´n esponta´nea “jν”
dIν = jνdρds (2.21.3)
Para un emisor isotro´pico, o para emisores aleatorios se puede escribir:
jν =
1
4π
Pν
Donde Pν es la potencia radiada por unidad de volumen, por unidad de frecuencia.
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2.22 Coeficiente de absorcio´n en la l´ınea espectral
El coeficiente de absorcio´n juega un rol fundamental en la determinacio´n del perfil de la
l´ınea espectral,; aunque este se ve afectado por otros procesos f´ısicos como el ensanchamiento
na-tural de la l´ınea, el ensamchamiento por presio´n del cual existen varios tipos y el en-
sanchiemto Doppler te´rmico.
Podemos analizar el proceso de absorcio´n desde el punto de vista cla´sico, si imaginamos
que una onda electromagne´tica interactu´a con un dipolo ele´ctrico, lo que representar´ıa la
aborcio´n de radicio´n por los a´tomos presentes en un gas, tendr´ıamos el feno´meno del os-
cilador armo´nico amortiguado. Despue´s de hacer estas consideraciones cla´sicas y de hacer
una serie de reducciones matema´ticas, llamaremos al coeficiente de absorcio´n por unidad
de masa “lν”, definido como:
lνρ =
4πNe2
mc
γω2
(ω20 − ω2) + γ2ω2
(2.22.1)
Donde:
ρ: Es la densidad
ω: Es la frecuencia de radiacio´n
γ: Es la constante de amortiguamiento
Y las variables de la primera fraccio´n esta´n relacionadas con propiedades ato´micas.
Si calculamos el coeficiente de absorcio´n por a´tomo, “α”, tenemos
lνρ = Nα (2.22.2)
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El coeficiente de absorcio´n por a´tomo en funcio´n de la frecuencia y longitud de onda
ser´ıa:
α =
e2
mc
γ/4π
∆ν2 + (γ/4π)2
(2.22.3)
α =
e2
mc
λ2
c
γλ2/4πc
∆λ2 + (γλ2/4πc)2
(2.22.4)
Integrando el coeficiente de absorcio´n en todo el rango de frecuencias, obtenemos una can-
tidad que es medible ∫ ∞
0
αdν =
∫ ∞
−∞
α∆ν =
πe2
mc
(2.22.5)
∫ ∞
0
αdλ =
∫ ∞
−∞
α∆λ =
πe2
mc
λ2
c
(2.22.6)
Sin embargo cuando medimos esta cantidad, observamos que no es exactamente igual al
resultado obtenido anteriormente, entonces introducimos un factor de correccio´n, un factor
cua´ntico “f”, y como todo este ana´lisis proviene de la teo´rica cla´sica, este factor de correccio´n
recibe el nombre de fortaleza del oscilador o probabilidad de transicio´n.
∫ ∞
0
αdν =
πe2
mc
f (2.22.7)
Para el caso de emisio´n se puede hacer un ana´lisis similar y encontramos que:
gsup.femisio´n = ginf.fabsorcio´n (2.22.8)
Finalmente si combinamos todos los efectos que producen el ensanchamiento de una l´ınea
espectral, como son efecto colisional, efecto cua´ntico y efecto te´rmico; obtenemos que el
coeficiente de absorcio´n por a´tomo tiene la siguiente forma:
α =
πe2
mc
fV (u, a) =
π1/2e
2
mc
f
∆νD
H(u, a) =
π1/2e
2
mc
f
∆λD
λ2
c
H(u, a) (2.22.9)
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La primera parte de la ecuacio´n corresponde a la ecuacio´n (2.22.7) del coefiente de absorcio´n
total, mutiplicada por el factor cua´ntico y por una cierta funcio´n V (u, a), funcio´n de Voigt,
la cual nos dara´ la informacio´n de la forma de la l´ınea espectral. Integrando toda la l´ınea
espectral encontramos que es igual a la segunda parte de la ecuacio´n (2.22.9); donde ∆νD
es el corrimiento de frecuencia doppler y H(u, a) es la funcio´n Hjerting:
H(u, a) =
a
π
∫ ∞
−∞
e−u
′2
(u− u′)2 + a2du
′
u = ∆λ/∆λD
a = (λ2γ/4πc)/∆λD
Esta funcio´n H depende de dos variables: “a” y “u”; “a” que tiene que ver con el coeficiente
de amortiguamiento gamma es decir con el coeficiente colisional y “u” que se refiere al
ensanchamiento doppler. Es decir el perfil de una l´ınea espectral esta´ formado por un
nu´cleo en el que domina la parte te´rmica, la parte doppler; mientras que en las alas domina
el efecto colisional [17].
2.23 Camino libre medio
[50] El camino libre medio lν de la radiacio´n se define como la distancia promedio que un
foto´n puede recorrer a trave´s de un medio absorbente sin ser absorbido. El camino libre
medio esta´ relacionado con el coeficiente de absorcio´n de un medio homoge´neo, definie´ndose
como el rec´ıproco del coeficiente de absorcio´n.
lν =
1
αν
(2.23.1)
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2.24 Profundidad O´ptica
La profundidad o´ptica τν de alguna capa de la atmo´sfera estelar se define como la fraccio´n
de intensidad de radiacio´n de esa capa que alcanza la superficie sin ser absorbida [43]. De
la ecuacio´n (2.21.2), la profundidad o´ptica total del medio es:
dτν = κνρds (2.24.1)
τν =
∫ s
s0
κνρds (2.24.2)
La profundidad o´ptica de un medio puede ser considerada tambie´n como el nu´mero de
caminos libres medios, medidos a lo largo del camino recorrido por la radiacio´n desde el
inicio de la superficie de la estrella [51]. La profundidad o´ptica τν determina si un medio es
opaco o transparente:
• τν ≈ 1, los fotones han viajado lo suficiente para ser absorbidos o dispersados.
• τν  1, el medio es o´pticamente grueso u opaco, es decir el promedio de fotones
de frecuencia ν no pueden atravesar el medio entero sin ser absorbidos; el foto´n es
absorbido muchas veces antes de recorrer todo el medio.
• τν  1, el medio es o´pticamente delgado o transparente, es decir los fotones t´ıpicos
de frecuencia ν pueden a travesar el medio sin ser absorbidos; no hay absorcio´n o
dispersio´n a lo largo de su recorrido.
Para el Sol τ = 2
3
corresponde a una profundidad alrededor de 100 Km por debajo de su
superficie, la foto´sfera.
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2.25 Modelo del a´tomo de Bohr
[25] El modelo de Bohr-Somerfield es la descripcio´n ma´s sencilla del a´tomo y proporciona
resultados muy precisos para el hidro´geno y iones con un electro´n. Este modelo muestra a
los electrones girando alrededor del nu´cleo en diferentes o´rbitas, a manera de un pequen˜o
sistema solar, los electrones en diferentes o´rbitas tienen diferentes energ´ıas.
En te´rminos de la meca´nica cua´ntica se tiene la cuantizacio´n de las o´rbitas permitidas, en
la cuales se ajusta un nu´mero entero de la onda de Broglie para el electro´n.
Por otro lado Bohr postulo´ para las o´rbitas permitidas que el momento angular deb´ıa de
ser un mu´ltiplo entero de h/2π
L = mvr = n
h
2π
(2.25.1)
Se sabe que el electro´n en el a´tomo experimenta la fuerza de atraccio´n de Coulomb debido
al nu´cleo y una aceleracio´n constante debido a su movimiento en la o´rbita:
Ze2
4π0r2
=
mv2
r
(2.25.2)
Despejando la ecuacio´n para el radio y reemplaza´ndola por el momento angular, tenemos
la expresio´n para el radio orbital proporcional a n2, el nu´mero cua´ntico principal.
r =
0n
2h2
πZe2m
(2.25.3)
La energ´ıa de cada electro´n, o cada o´rbita, es igual a la suma de la energ´ıa cine´tica y
potencial, por lo tanto la energ´ıa total del electro´n depende del nu´mero cua´ntico principal
n−2:
E = − Z
2e4m
820h
2n2
(2.25.4)
49
2.26 Dispersio´n de Edle´n
Cuando la radiacio´n pasa de un medio a otro, la longitud de onda cambia debido al ı´ndice
de refraccio´n del medio. Para obtener la longitud de onda en el aire λaire, se ha utilizado la
fo´rmula de Dispersio´n de Edle´n [10] quie´n elaboro´ su fo´rmula a partir del nu´mero de onda
en el vac´ıo σ (cm−1). Su fo´rmula es utilizada por muchos autores hasta el d´ıa de hoy, puesto
que es una correccio´n de tercer orden.
λair =
10
8
σ
(1 + 8343, 13× 10−8 + 15997
3, 89× 109 − σ2 +
2406030
1, 3× 1010 − σ2 )
−1 (2.26.1)
2.27 Ancho Equivalente
Lo ma´s sencillo de medir de una l´ınea espectral es su forma o perfil. Si denotamos por Fc
el flujo continuo y Fν el flujo en la l´ınea, entonces el perfil real de la l´ınea, viene a ser la
distribucio´n de intensidad o flujo como una funcio´n de la frecuencia o longitud de onda:
Rν =
Fc − Fν
Fc
(2.27.1)
La divisio´n por el flujo continuo Fc, significa que se mide el flujo en unidades del flujo
continuo, por lo tanto el flujo continuo se convierte en 1 .
As´ı definimos el ancho equivalente, W, como la medida de la absorcio´n total de la radiacio´n
en una determinada longitud de onda:
W =
∫ ∞
0
(Fc − Fν)dν
Fc
(2.27.2)
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Tambie´n se define el ancho equivalente como el a´rea en angstroms, del flujo normalizado,
de un recta´ngulo que alcanza el continuo y tiene la misma a´rea contenida bajo el perfil de
la l´ınea espectral [51].
Es decir el ancho equivalente me da informacio´n de cuan intensa o de´bil es la l´ınea espectral;
si el valor del ancho equivalente es grande, la l´ınea espectral es muy intensa, si el valor es
pequen˜o, la l´ınea espectral es de´bil.
Figura 2.3: Ancho Equivalente
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2.28 Fortaleza del Oscilador log(gf)
La fortaleza del oscilador o valor-f es una cantidad adimensional “f” que describe la fraccio´n
de energ´ıa del oscilador cla´sico, que sera´ atribu´ıda a una determinada transicio´n.
Para una transicio´n descendente tenemos la fortaleza del oscilador de emisio´n fki:
Aki = −3fkiγ (2.28.1)
Donde γ es la tasa de decaimiento radiativo cla´sico.
Y para una transicio´n ascendente tenemos la fortaleza del oscilador de absorcio´n fik:
gifik = −gkfki (2.28.2)
Considerando que las ecuaciones (2.26.1) y (2.26.2) son va´lidas para niveles degenerados.
Para a´tomos complejos involucra el ca´lculo de integrales radiales y angulares
La fortaleza del oscilador se determina teo´ricamente calculando las funciones de onda de
los niveles de energ´ıa involucrados [8].
Por otro lado los valores de log(gf) que se ha encontrado en la literatura han sido determi-
nados en laboratorio [7]
La fortaleza del oscilado indica el nu´mero efectivo de electrones por a´tomo o ion que par-
ticipan en una transicio´n electro´nica.
La fortaleza del oscilador de una l´ınea espectral dependera´ sobre todo de la abundancia
qu´ımica del elemento, la temperatura estelar, velocidad rotacional, campos magne´ticos, etc.
[25]
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2.29 Curva de crecimiento
Para el trabajo de ana´lisis qu´ımico usualmente se utiliza la te´cnica de la curva de crecimiento
ya sea expl´ıcita o implicitamente.
La curva de crecimiento como observamos en la figura es t´ıpicamente un gra´fico del logar´ıtmo
del ancho equivalente versus el logar´ıtmo de la abundancia qu´ımica.
Figura 2.4: Curva de Crecimiento para tres modelos solares
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En el gra´fico anterior tenemos tres modelos solares constru´ıdos en base a observaciones,
teniendo como resultado una curva que empieza siendo lineal, luego tiene una parte que no
lo es tanto y finalmente empieza a tener una pendiente. Esta curva de crecimiento denota
la estrecha relacio´n entre el ancho equivalente y la abundancia qu´ımica, la cual viene dada
por la siguiente ecuacio´n:
log(
W
λ
) = cte. + logA + loggfλ− θχ− logκν (2.29.1)
Entonces el ancho equivalente va a depender de una “cte.” que depende de propiedades
ato´micas; de la variacio´n propia de la abundancia qu´ımica de un elemento; de los para´metros
cua´nticos “gf”, de θ que es un para´metro relacionado con la temperatura de la atmo´sfera
estelar, de χ que es el potencial de excitacio´n y del coeficiente de absorcio´n continua.
De esta relacio´n conclu´ımos que teniendo el valor del ancho equivalente y conociendo los
para´metros ato´micos; podemos obtener la abundancia qu´ımica; y si por el contrario, como
es el caso de este trabajo, tenemos el valor calculado del ancho equivalente y conocemos
la abundancia qu´ımica; podemos obtener los para´metros ato´micos (como la fortaleza del
oscilador) utilizando adema´s un modelo de atmo´sfera estelar.
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Cap´ıtulo 3
Descripcio´n de la tabla de para´metros
ato´micos de l´ıneas espectrales
infrarrojas
3.1 Introduccio´n
En 1800 William Herschel descubrio´ la radiacio´n infrarroja dando lugar a un nuevo campo de
estudio. Las primeras mediciones de longitudes de onda en el infrarrojo fueron a principios
del siglo XX, Paschen (1908) y Randall (1910).
La regio´n del infrarojo en el espectro electromagne´tico esta´ comprendida aproximadamente
entre 0, 75 µm a 1000 µm . Esta a su vez se divide en tres regiones [46]:
• Infrarojo pro´ximo o cercano: Comprendido entre 0, 75 a 2, 5 µm . El infrarrojo
cercano se subdivide en tres bandas, banda J(1 a 1, 34 µm), banda H(1, 49 a 1, 8 µm)
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y banda K (1, 8 a 2, 5 µm). En esta regio´n se observan l´ıneas ato´micas y bandas de
absorcio´n debido a los armo´nicos de vibraciones moleculares. Por ejemplo el espec-
tro de la estrella Arcturus, presenta un rico espectro ato´mico, dominado al igual que
en el rango o´ptico por l´ıneas de Fe I. Tambie´n presenta bandas dia´tomicas molecu-
lares. La mayor´ıa de las l´ıneas ato´micas esta´n identificadas aunque faltan algunas por
indentificar. [19].
• Infrarojo medio o fundamental: Comprendido entre 2, 5 a 25 µm
La absorcio´n se produce fundamentalmente por vibraciones moleculares.
• Infrarojo lejano: Comprendido entre 25 a 1000 µm.
La absorcio´n se produce por rotacio´n de mole´culas ligeras, presentando bandas de
absorcio´n.
La radiacio´n infraroja como cualquier tipo de radiacio´n se caracteriza por ν˜λ = c; su
frecuencia alcanza valores de 1012 o´ 1014 Hz , es por ello que en lugar de la frecuencia
para caracterizar la radiacio´n infraroja se utliza el nu´mero de onda “ν”, y se expresa en
“cm−1”, el nu´mero de onda viene a ser el nu´mero de ondas de radiacio´n contenidas en un
cent´ımetro de longitud. As´ı en espectroscopia suele considerarse el “cm−1” como unidad de
energ´ıa por ser proporcional a ella [46].
Por otro lado la atmo´sfera terrestre es un gran obsta´culo para la radiacio´n infrarroja, gran
parte de ella es absorbida, por ejemplo en el trabajo de Ulf Litze´n [34], menciona que
las regiones casi completamente opacas, debido al vapor de agua presente en la atmo´sfera
terrestre, que ocasiona bandas de absorcio´n en el espectro solar, esta´n alrededor de 2,7 µm;
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1,9 µm; y 1,4 µm. Sin embargo a ciertos tipos de radiacio´n la atmo´sfera se comporta como
un medio transparente, es decir presenta “ventanas de observacio´n” denominadas ventanas
atmosfe´ricas a trave´s de las cuales la radiacio´n pasa sin ser absorbida, as´ı tenemos la ventana
en el rango visible, en las ondas de radio y el infrarrojo cercano. De aqu´ı la ventaja de hacer
espectroscopia estelar en el infrarrojo cercano, debido a que se puede colectar la radiacio´n
infrarroja (banda J, H y K) desde observatorios terrestres.
J H K
Figura 3.1: Ventana Atmosfe´rica del Infrarrojo Cercano
Cortes´ıa: Steve Lord del JPL con su programa ATRAN
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Con el avance de la tecnolog´ıa, fue posible observar detalles ma´s finos del espectro solar,
utilizando espectroscopia en el infrrajo cercano. Es as´ı como a mediados del siglo pasado,
aparecen los primeros trabajos de identificacio´n de l´ıneas en el espectro solar, por encima de
1 µm, como los trabajos de: Babcock & Moore (1947) para la banda J, Goldberg, Mohler
& McMath (1949) para la banda H y Goldberg et al. (1950) para la banda K ; estos fueron
los trabajos pioneros utlizando espectroscopia en el infrarrojo cercano.
En el trabajo de Goldberg et al. (1950) [16] se identifico´ en el espectro del Sol, cerca de
47 l´ıneas de a´tomos neutros como H, Na, Si, Mg, Al, Ca y Fe; adema´s enfatizo´ la notable
transparencia de la atmo´sfera entre los 2, 1 y 2, 4 µm .
Se mencionan en el trabajo de J. Melendez [38], que en los u´ltimos 30 an˜os los trabajos ma´s
importantes para la identificacio´n de l´ıneas en el espectro solar infrarrojo fueron de Sweens-
son et al. (1973), Bie´mont & Grevesse (1973), Bie´mont (1976), Bie´mont et al. (1985a,b;
1986), Solanki, Bie´mont & Mu¨rset (1990), Livingston & Wallace (1991), Wallace, Hinkle &
Livingston (1993) y Ramsauer, Solanki & Bie´mont (1995) .
Posteriormente, los grandes avances en la espectroscop´ıa infrarroja se debio´ a la espectros-
copia FTS (Fourier Transfom Spectroscopy) de laboratorio, ya que proporcionaba espectros
de muy alta resolucio´n, que luego de identificar la intensidad y la posicio´n de las longitudes
de onda eran comparados con espectros de alta resolucio´n del Sol, haciendo posible la iden-
tificacio´n de l´ıneas solares.
Otro de los para´metros importantes que se debe conocer en el ana´lisis de espectros es la es-
tructura de los niveles de energ´ıa (sistema de te´rminos) a partir de los cuales se originan las
transiciones observadas en el laboratorio. Uno de los grandes trabajos en la determinacio´n
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de niveles de energ´ıa e identificacio´n de l´ıneas, en este caso para el Fe I fue el trabajo de
Nave et al. (1994) [42], si bien la mayor´ıa de l´ıneas observadas en la regio´n de 1 a 2 µm ya
han sido identificadas, todav´ıa falta determinar los niveles de energ´ıa de un buen nu´mero
de ellas en esta regio´n.
Por otro lado los trabajos de laboratorio son todav´ıa muy insuficientes para algunos ele-
mentos, por ejemplo en el trabajo de J. Melendez [38] se menciona el caso del manganeso
neutro, para el cual la presicio´n de la posicio´n de las l´ıneas es todav´ıa muy baja, debido a
la dificultad al determinar las transiciones de estructura fina e hiperfina del Mn I .
Otros trabajos au´n incompletos son los realizados por Kurucz (1995), en los que calcula
l´ıneas teo´ricas a partir de niveles de energ´ıa determinados en laboratorio, por lo cual se
puede conocer la posicio´n e intensidad de l´ıneas ato´micas. Este trabajo es importante ya
que se pueden identificar las l´ıneas ma´s de´biles, au´n no determinadas en laboratorio.
Esta tesis completa el trabajo realizado por J. Mele´ndez & B. Barbuy [37], al presentar
una tabla completa de l´ıneas ato´micas para la banda K del infrarrojo cercano, puesto hasta
hace algunos an˜os, segu´n lo afirman los autores la espectroscop´ıa infrarroja estaba limi-
tada escencialmente a bandas moleculares por la falta de una base de datos con para´metros
ato´micos confiables; fue el desarrollo de detectores en el infrarrojo y espectro´grafos de alta
resolucio´n (Phoenix de la NOAO y el Nirspec del Keck) lo que hizo posible realizar estudios
ma´s precisos de espectros estelares en el infrarrojo cercano, siendo algunos de los resultados
los atlas infrarrojos del Sol y Arcturus utilizados en este trabajo.
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3.2 Seleccio´n y Clasificacio´n de los Datos
Se inicio´ este trabajo, elaborando una base de datos de los principales para´metros ato´micos
de las l´ıneas de absorcio´n del Sol y la estrella Arcturus, en la banda K del infrarrojo cer-
cano.
Para la elaboracio´n de la base de datos se recopilo´ toda la informacio´n disponible en la
literatura, bases de datos ato´micos y trabajos de laboratorio. Nuestra fuente principal de
la literatura, fue el Atlas del espectro del Sol “An Atlas of the Solar Spectrum in
the Infrared from 1850 to 9000 cm−1 (1.1 to 5.4 µm)” [35], y el Atlas de la estrella
Arcturus “Infrared Atlas of the Arcturus Spectrum, 0.9-5.3 µm” [18].
Las bases de datos ato´micos utilizadas fueron: la Base de Datos Ato´micos de Kurucz
(CD-ROM 23), la cual tiene un mecanismo de bu´squeda en el sitio-web:
http://cfa-www.harvard.edu/amp/ampdata/kurucz23/sekur.html [27]; y la base de datos
de espectros ato´micos del National Institute of Standards and Technology - NIST, el cual
tiene un mecanismo de bu´squeda disponible en el sitio-web:
http://physics.nist.gov/PhysRefData/ASD/index.html [26]; en ambos casos se pueden in-
dicar los datos requeridos, as´ı como las unidades de los mismos.
Finalmente, los trabajos de laboratorio utilizados, que en su mayor´ıa se realizaron en el So-
lar National Observatory (Kitt Peak) (con el espectro´metro por transformada de Fourier),
el Imperial College (Londres) y el National Institute of Standards and Technology -NIST;
fueron:
1. The Spectrum of Al I and Al II in the Infrared (1800 < σ < 9000 cm−1) [3]
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2. The spectrum of atomic calcium Ca I, and extensions to the analysis of Ca II. [14]
3. Identification on chromium lines in the infrared solar spectrum based on new inter-
ferometric measurements [4]
4. Spectra of the alkali metals in the lead-sulphide region [21]
5. Highly-excited levels of Fe I obtained from laboratory and solar Fourier transform and
grating spectra. I Energy levels [40].
6. Highly-Excited Levels of Fe I Obtained from Laboratory and Solar Fourier Transform
and Grating Spectra. II Laboratory and Solar Identifications [41]
7. The Fe I Spectrum in the Region 1-4 µm [33]
8. An investigation of iron in the infrared solar spectrum based on FTS laboratory
measurements [6]
9. A new multiplet table for Fe I [42]
10. The nickel spectrum in the infrared - Application to the solar spectrum [5]
11. Spectrum and Term System of Neutral Nickel, Ni I [32]
12. Mg I lines in the solar spectrum [22]
13. The Infrared Spectrum of Magnesium (1800 < σ < 9000 cm−1) and an Extension of
the Term Systems of Mg I and Mg II [?]
14. Wavelengths and energy level classifications of scandium spectra for all stages of ioni-
zation [24]
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15. Absorption lines of neutral silicon in the solar spectrum [31]
16. The Si I spectrum in the lead-sulphide region [34]
17. Wavelengths and Energy Level Classifications for the Spectra of Sulfur
(S I through S XVI) [23]
18. The infrared spectrum of the neutral sulphur atom [20]
19. The spectrum and term system of neutral titanium, Ti I [12]
La base de datos ha sido elaborada para l´ıneas de absorcio´n de a´tomos neutros y sus
propiedades ato´micas, sin embargo en algunos casos so´lo se ha identificado al elemento junto
con su longitud de onda.
3.3 Elaboracio´n y descripcio´n de la tabla de datos
ato´micos
Utilizando la base de datos de Kurucz [27] y el trabajo de Nave et al. [42] se hizo una lista
de las l´ıneas espectrales y sus propiedades ato´micas entre 18 000 A˚ a 25 000 A˚. Esta lista
fue comparada luego con el Atlas del espectro solar, aquellas l´ıneas de absorcio´n que no se
encontraban en el atlas fueron sacadas de la lista. Se tuvo como resultado una lista de 269
l´ıneas espectrales de las cuales 38 fueron inclu´ıdas del Atlas del espectro solar.
Se elaboro´ entonces una Tabla de Datos Ato´micos - Tabla 1 - [ver: 4.5]. En la tabla cada
fila se refiere a una l´ınea de absorcio´n, cuya informacio´n ba´sica esta´ desplegada en columnas.
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En la primera columna esta´ la numeracio´n de cada l´ıneas espectral; la segunda columna
proporciona la longitud de onda [λ (A˚)]; luego el nu´mero de onda [wn (cm−1)]; el logaritmo
de la fuerza del oscilador [log (gf)]; el nu´mero ato´mico [Z]; el nombre del elemento [Ele.]
; la energ´ıa potencial de exitacio´n del nivel inferior [χi(eV)]; el momento angular del nivel
inferior [Ji]; la configuracio´n electro´nica del nivel inferior [Confi] y el te´rmino del nivel
inferior [Termi]; de la misma forma el potencial de excitacio´n del nivel superior [χs(eV)];
el momento angular del nivel superior [Js]; la configuracio´n electro´nica del nivel superior
[Confs]; el te´mino del nivel superior [Terms] y finalmente la referencia [Ref].
La primera columna de la Tabla 1 presenta la numeracio´n de cada l´ınea espectral, esto para
que puedan ser identificadas posteriormente a trave´s de un nu´mero. Luego se tiene la lon-
gitud de onda en Angstrom, que en algunos casos fue determinada utilizando la fo´rmula de
dispersio´n de Edle´n [10], puesto que en la literatura la l´ınea era identificada con el nu´mero
de onda (σ) en el vac´ıo, entonces utilizando la fo´rmula de dispersio´n de Edle´n se calculo´ la
longitud de onda en el aire; en otros casos el valor de la longitud de onda corresponde a
un valor aproximado al encontrado en la literatura, tomando en cuenta que la diferencia de
error con el nu´mero de onda no exceda los 0, 02 A˚.
En la tercera columna tenemos el nu´mero de onda de los trabajos teo´ricos o de laboratorio,
en la siguiente columna se tiene el valor del nu´mero de onda del Atlas del Sol y/o del atlas
de Arcturus.
El para´metro “log(gf)” se refiere al logaritmo del producto del peso estad´ıstico (g) de un
nivel, por la fortaleza del oscilador (f). La fortaleza del oscilador, denominado tambie´n
probabilidad de transic´ıo´n o valor-f, es un factor de correccio´n cua´ntico, es una cantidad
63
adimensional que describe la fraccio´n de energ´ıa del oscilador cla´sico que sera´ atribu´ıda a
una determinada transicio´n. Es decir la fortaleza del oscilador es el nu´mero efectivo de elec-
trones por a´tomo que participan en una transicio´n, en la cual se forma la l´ınea de absorcio´n
espectral [51].
Luego sigue el nu´mero ato´mico del elemento [Z], y en la siguiente columna el nombre del
elemento que corresponde a esa l´ınea de absorcio´n [Ele.]. En la siguiente columna esta´ la
energ´ıa potencial de excitacio´n del nivel inferior [χi(eV)]; para algunas de las l´ıneas de ab-
sorcio´n, esta energ´ıa estaba disponible en unidades de (cm−1), en la literatura tanto teo´rica
como de laboratorio, se hizo entonces la conversio´n a unidades de (eV), utilizando la equiva-
lencia (1 eV = 8065,46 cm−1). Tambie´n se muestra en la tabla el potencial de excitacio´n del
nivel superior [χs(eV)], que para muchas l´ıneas no se encontraba disponible en la literatura,
siendo calculado a partir del valor el potencial de excitacio´n del nivel inferior, utilizando la
ecuacio´n (2.16.1). Luego tenemos el momento angular total inferior [Ji] (momento angular
total de los electrones) y el momento angular total superior [Js], se observo´ tambie´n que
los valores de los momentos angulares encontrados en la literatura, en algunos casos, eran
diferentes.
La notacio´n de la configuracio´n electro´nica inferior y superior, [Confi], [Confs]; esta´ rela-
cionada espec´ıficamente con los nu´meros cua´nticos de un nivel de energ´ıa en particular para
poder identificarlo, tambie´n proporciona informacio´n de aquellas transiciones permitidas o
prohibidas [25]. Para algunos elementos se muestra una configuracio´n abreviada, debido a
que las capas y subcapas internas de los a´tomos al estar completas, no contribuyen a los
nu´meros cua´nticos de todo el a´tomo; la configuracio´n muestra solamente la contribucio´n de
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los electrones externos o electrones de valencia.
En la siguiente columna de la tabla se tiene el te´rmino inferior [Termi] y superior [Terms];
los te´rminos determinan las transiciones permitidas [25]. Para algunas l´ıneas espectrales la
notacio´n de los te´rminos no sigue la notacio´n cla´sica; en estos casos, ha sido introducida
por el autor de la referencia.
En la u´ltima columna de la tabla tenemos la referencia [Ref.], es decir el autor o autores de
los datos ato´micos de la literatura teo´rica o de laboratorio para cada l´ınea de absorcio´n.
Por lo tanto la Tabla 1, cuenta con 44 l´ıneas espectrales de la base de datos de Kurucz con
sus correspondientes propiedes ato´micas; otras 66 fueron inclu´ıdas de trabajos realizados
por Kurucz junto con otros autores. Del trabajo de Nave et al.[42] se incluyeron 116 l´ıneas
junto con sus propiedades ato´micas y otras 17 l´ıneas de trabajos realizados por Nave junto
con otros autores.
Luego se procedio´ a verificar nuestra Tabla 1 con el atlas infrarrojo del espectro de Arcturus,
se observo´ que muchas de las l´ıneas espectrales de Arcturus son ide´nticas a las del atlas del
espectro solar, sin embargo se incluyeron un total de 95 l´ıneas del atlas de Arcturus que
no estaban en el atlas solar; especialmente l´ıneas de a´tomos pesados como Ti, Sc, Cr, C,
Fe, Si. Para incluir estas l´ıneas ato´micas, se tuvo que escanear los perfiles de las l´ıneas de
absorcio´n del atlas infrarrojo de Arcturus y luego de tener los archivos en digital se procedio´
a interpolar cada l´ınea utilizando el software “IRIS”, para determinar la longitud de onda
correspondiente a las l´ıneas ato´micas inclu´ıdas.
Al encontrar la longitud de onda de dichas l´ıneas en las bases de datos ato´micos se asumio´
preferencialmente dicho valor, sin embargo cuando el valor de la literatura difer´ıa mucho de
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nuestro valor interpolado se opto´ por asignar a la l´ınea el valor de la interpolacio´n.
El paso siguiente en nuestro trabajo fue completar nuestra tabla de Datos Ato´micos
- Tabla 1 - utilizando los trabajos de laboratorio menciondados en la seccio´n anterior
[3.2]. Algunas l´ıneas les faltaba los potenciales de excitacio´n, a otras las configuraciones
electro´nicas o los te´rminos; incluye´ndose en total 114 l´ıneas espectrales junto con sus
propiedades ato´micas de los trabajos de laboratorio.
Finalmente la Tabla 1: Datos Ato´micos, luego de varias revisiones y de verificar los datos
con los atlas infrarrojos del Sol y Arcturus se tuvo un total de 357 l´ıneas ato´micas de ab-
sorcio´n en la banda K del infrarrojo cercano; correspondientes a los elementos qu´ımicos
como: Al, C, Ca, Cr, Fe, H, Mg, Na, Ni, S, Sc, Si, Ti, V
Cabe resaltar, que el mayor nu´mero de l´ıneas espectrales es del elemento de hierro neutro
Fe I, siendo casi el 46% del total de l´ıneas de la Tabla 1. Son en total 164 l´ıneas de Fe I,
junto con sus propiedades ato´micas, en su mayor´ıa, de Nave et al. [42] y algunas de K88
[30]. Segu´n el trabajo de G. Nave y S. Johansson [41] en el caso del Fe I su alta abundancia
co´smica y la riqueza de su espectro lo hace responsable de la mayor cantidad de l´ıneas
identificadas en el espectro solar, ma´s que cualquier otro elemento, siendo importante su
estudio para la espectroscopia estelar y solar (Tousey 1988).
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Figura 3.2: Comparacio´n de l´ıneas de absorcio´n del espectro del Sol y de Arcturus
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Cap´ıtulo 4
Tratamiento y ana´lisis de datos
4.1 Introduccio´n
En la segunda etapa de este trabajo, despue´s de la elaboracio´n de una lista completa de
datos de l´ıneas ato´micas (Tabla 1); se procedio´ con el ca´lculo del Ancho Equivalente de
las l´ıneas de absorcio´n de los espectros del Sol y la estrella Arcturus en la banda K del
infrarrojo cercano, ambos espectros fueron tomados en el Observatorio Nacional Kitt Peak
(Tucson, Arizona) y se encuentran disponibles en las siguientes direcciones electro´nicas: el
espectro del Sol en “ftp://nsokp.nso.edu/pub/atlas/photatl/” y el espectro de Arcturus en
“http://ucpjournals.uchicago.edu/AAS/cdrom/volume5/doc/files5.htm1995PASP..107.
1402H/”
Se utilizaron, tambie´n los Atlas infrarrojos del Sol [35], [49] y de Arcturus ; solamente para
hacer verificacio´n de datos [18].
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El ca´lculo del Ancho Equivalente es importante puesto que cuantifica el flujo o intensi-
dad absorbido por una l´ınea espectral. Este valor tiene la ventaja de ser independiente
de la exposicio´n y de las propiedades del espectroscopio debido a que esta´ normalizado al
continuo; adema´s tiene la propiedad de que su valor no cambia por la influencia causada
por el perfil instrumental del espectro´grafo1. Sin embargo el valor del Ancho Equivalente
var´ıa con el nu´mero de a´tomos que absorben un foto´n por unidad de a´rea (Na), a mayor
cantidad de a´tomos por unidad de a´rea el Ancho Equivalente sera´ mayor, es decir las l´ıneas
sera´n ma´s intensas; a menor cantidad de a´tomos por unidad de a´rea el Ancho Equivalente
sera´ menor; es decir las l´ıneas sera´n ma´s de´biles [51].
Por otro lado la incerteza en el ca´lculo del Ancho Equivalente puede darse para l´ıneas super-
puestas, porque el ruido en el espectro es alto, o la forma o ancho de las l´ıneas espectrales
hacen incierta la posicio´n del continuo; generando una dispersio´n en las medidas del Ancho
Equivalente [25]. En este trabajo, el ca´lculo de los anchos equivalentes se realizo´ en dos
oportunidades para ambos espectros para obtener la dispersio´n de nuestras medidas; se es-
cogieron al azar diez l´ıneas del espectro solar, cuya dispersio´n promedio fue ∆WS = 0, 0115;
es decir nuestras medidas estaban en un rango de las ce´ntesimas de angstrom.
1Viene a ser el espectro registrado por nuestro instrumento, este presenta distorsiones o desenfoques.
El perfil instrumental nos da informacio´n de la calidad del espectro´grafo, debido a que siempre ocurre una
degradacio´n del espectro debido al instrumento; el perfil instrumental nos cuantifica dicha degradacio´n
en contraste. Por lo tanto el espectro que se registra, es la convolucio´n del perfil instrumental o funcio´n
respuesta con el flujo real de la estrella. [17]
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En el caso del espectro de Arcturus escogimos tambie´n diez l´ıneas al azar de todo el espec-
tro, obteniendo una dispersio´n promedio de ∆WA = 0, 0034; por lo tanto nuestras medidas
del ancho equivalente se encuentran en rango de dispersio´n de mile´simas de angstrom.
Una vez calculado el Ancho Equivalente de las l´ıneas para los espectros del Sol y Arcturus
se elaboro´ una segunda tabla con este resultado - Tabla 2: Anchos Equivalentes- .
Elaboradas, la Tabla 1 de Datos Ato´micos y la Tabla 2 de Anchos Equivalentes; se procedio´
a calcular el logaritmo de la fortaleza del oscilador “log (gf)”, para aquellas l´ıneas que no
presentan dicho valor en la literatura. Para calcular el valor del log(gf) se utilizo´ la te´cnica
de la curva de crecimiento; adema´s utilizamos los datos de la Tabla 1 y 2, el modelo de
atmo´sfera de Kurucz, junto con las abundancias solares reportadas por M. Asplund, N.
Grevesse y A. J. Sauval [2] y el co´digo de s´ıntesis espectral MOOG. Se escogieron l´ıneas
del espectro solar que presentaban el continuo bien definido, que no eran l´ıneas saturadas
o demasiado de´biles. Se determino´ el “log (gf)” para un total de 109 l´ıneas solares; valor
que no ha sido hallado en laboratorio y que no se encuentra en la literatura. Luego para
obtener la incerteza de nuestra medidas hicimos una comparacio´n entre los valores “log
(gf)” calculados con MOOG y los valores “log (gf)” que se encontraban en la literatura,
verificando la correspondencia lineal entre ambos valores.
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4.2 Ca´lculo del Ancho Equivalente de las l´ıneas en el
Espectro Solar
El Sol es una estrella tipo espectral G2 V segu´n la clasificacio´n espectral de Harvard, es decir
una estrella de la secuencia principal, lo caracter´ıstico de su espectro son l´ıneas espectrales
como Ca II, Fe I y l´ıneas de otros metales neutros [51]. Para el ca´lculo del ancho equivalente
utilizamos el espectro solar en la banda K del infrarrojo cercano (1, 1 to 5, 4 µm):
Figura 4.1: Espectro del Sol en el Infrarrojo Cercano
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Para calcular este valor se trabajo´ en ambiente UNIX, utilizando IRAF2 (Image Reduc-
tion Astronomical Facility); con la tarea “splot” [39], y el comando “e”; el cual integra el
flujo encerrado por el perfil de la l´ınea, definiendo el continuo y el centro de la l´ınea.
El procedimiento fue el siguiente: en el ambiente UNIX, se abre una ventana xgterm, desde
la cual se inicia IRAF, se abre el paquete onespec dentro del cual se encuentra la tarea
“splot” que seguido del nombre del archivo del espectro se abre una ventana gra´fica donce
se visualiza el espectro solar. Una vez visualizado el espectro del Sol, se buscaron una a
una las 357 l´ıneas espectrales de la Tabla 1. Una vez encontradas cada una de las l´ıneas
del espectro, se identifico´ el nivel del continuo y con el comando “e” se marcaron los dos
extremos de la l´ınea, calculando el Ancho Equivalente. El continuo lineal es sustra´ıdo y el
flujo es determinado por una suma simple de pixeles; obtenie´ndose los resultados del valor
central de la l´ınea espectral, el continuo en la regio´n central; el flujo por debajo del continuo
y el Ancho Equivalente.
A continuacio´n mostramos dos gra´ficos de dos l´ıneas del espectro solar infrarrojo, en los que
se observa la ventana visualizada en IRAF, con los resultados obtenidos en la parte inferior
de la misma. [44].
2National Optical Astronomy observatories, wich are operated by the Association of universities for
Research in Astronomy, Inc., under cooperative agreement with the National Science Foundation -
http://iraf.noao.edu
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Figura 4.2: Ancho equivalente de la l´ınea de Calcio
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Figura 4.3: Ancho equivalente de la l´ınea de Hierro
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Al hacer el ca´lculo del Ancho Equivalente, algunas l´ıneas de absorcio´n no ten´ıan bien
definido el nivel del continuo, entonces se escogio´ arbitrariamente los dos extremos de la
l´ınea, tratando de integrar la mayor cantidad de informacio´n del flujo absorbido por ella.
Otras presentaban so´lo un extremo de la l´ınea, entonces se marco´ imaginariamente el ex-
tremo faltante y se calculo´ el Ancho Equivalente.
Una vez calculado el ancho equivalente para todas las l´ıneas de absorcio´n de la Tabla 1; se
elaboro´ una segunda tabla -Tabla 2: Anchos Equivalentes- [ver: 4.5]. La informacio´n
de la Tabla 2 se despliega en columnas. En la primera columna esta´ la numeracio´n de
las l´ıneas de absorcio´n [No], luego el s´ımbolo del elemento qu´ımico [Elem.]; en la tercera
columna se tiene la longitud de onda conrrespondiente a cada elemento [λ(A˚)], al lado de
cada longitud de onda se tienen las letras (S,A) o´ (S) o´ (A); (S,A)=(Sol, Arcturus), lo cual
indica que la l´ınea espectral con esa longitud de onda esta´ presente tanto en el espectro del
Sol como en el de Arcturus ; cuando se especifica una sola letra (S)=(Sol) o´ (A)=(Arcturus),
indica que la l´ınea esta´ presente en uno so´lo de los espectros. Luego se tienen la columna
denominada: [Sol], que presenta dos columnas internas, la longitud de onda experimen-
tal (λexp) calculada por IRAF y el valor del Ancho Equivalente. Seguidamente se tiene la
columna denominada: [Arcturus ], la cual contiene dos columnas internas, la longitud de
onda experiemental (λexp) calculada por IRAF y el valor del Ancho Equivalente. La dificul-
tades encontradas al medir el ancho equivalente de algunas l´ıneas espectrales se enumeraron
en la u´ltima columna de la Tabla de 2 - [Obs. Tabla 3]; estas anotaciones son explicadas en
una tercera tabla, -Tabla 3:Observaciones-
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En la Tabla 3 se describen la dificultades encontradas al calcular los Anchos Equivalentes
y si una l´ınea se encontraba en ambos espectros se explico´ las dificultades encontradas en
ambos espectros.
La informacio´n de la Tabla 3 se despliega en tres columnas; la primera columna corresponde
a la numeracio´n especificada en la u´ltima columna de la Tabla 2 tiene el s´ımbolo ([]), en la
segunda columna se explica las observaciones presentadas en el ca´lculo del ancho equivalente
para las l´ıneas del espectro del Sol ([Sol]) y finalmente en la u´ltima columna se explica las
observaciones encontradas al calcular el ancho equivalente de las l´ıneas del espectro de
Arcturus ([Arcturus])
4.3 Ca´lculo del Ancho Equivalente de las l´ıneas en el
Espectro de Arcturus
La estrella Arcturus (αBoo), se encuentra en la constelacio´n de Bootes, a una distancia de
37 an˜os luz del Sol; es de tipo espectral K1 III segu´n la clasificacio´n espectral de Harvard,
es decir es una estrella gigante fr´ıa, su espectro esta´ dominado fundamentalmente por l´ıneas
de absorcio´n de metales y presenta l´ıneas caracter´ısticas como la l´ıneas H y K de Ca II [51].
El trabajo realizado por K. Hinkle, L. Wallace y W. Livingston en el Atlas infrarrojo de
Arcturus [18], concluye que las estrellas fr´ıas son mucho ma´s brillantes en el infrarrojo que
en otro rango espectral ya que su flujo ma´ximo coincide en el infrarrojo cercano, presen-
tando adema´s caracter´ısticas espectrales astrof´ısicamente importantes.
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Otro de los trabajos que hace las mismas conclusiones es el de N. M. Fo¨rster Schreiber
[13] quie´n afirma que las poblaciones de estrellas fr´ıas aproximadamente entre 3000 K y
6000 K son mejor estudiadas en el infrarrojo cercano debido a que el ma´ximo de la dis-
tribucio´n de energ´ıa espectral tiene su pico cerca a 1µm.
K. Hinkle, L. Wallace y W. Livingston [18] hicieron un trabajo de comparacio´n entre la
gigante fr´ıa Arcturus y el Sol; esperando encontrar significativas diferencias entre ambas
estrellas, dado que la gravedad superficial de Arcturus es la mile´sima parte de la del Sol y
tiene una temperatura efectiva de 1 500 K menor. Sin embargo verificaron que el espectro de
Arcturus no era tan diferente al del Sol; observando caracter´ısticas ato´micas similares siendo
la del Titanio neutro (Ti I) el que aparece mucho ma´s fuerte en el espectro de Arcturus que
en el espectro solar. Por otro lado las caracter´ısticas moleculares son las diferencias ma´s
notables en el espectro Arcturus con respecto al espectro del Sol.
Para medir el Ancho Equivalente de las l´ıneas del espectro de Arcturus, trabajamos con
dos archivos: “arcturojh.imh” de 18000A˚ a 20000A˚ y “arcturo2.imh” de 20000A˚ a 25000A˚;
como se muestra en las siguientes figuras:
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Figura 4.4: Espectro de Arcturus en el Infrarrojo Cercano I
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Figura 4.5: Espectro de Arcturus en el Infrarrojo Cercano II
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El procedimiento para medir el ancho equivalente de las l´ıneas espectrales fue el mismo
que se utilizo´ para el espectro del Sol; se utilizo´ IRAF, con la tarea “splot”[39] y el comando
“e”, los resultados se colocaron en la Tabla 2 y las dificultades encontradas en las mediciones
se mencionan en la Tabla 3 de observaciones.
A continuacio´n mostramos dos gra´ficos de l´ıneas del espectro infrarrojo de Arcturus, en los
que se observa la ventana visualizada en IRAF, con los resultados obtenidos en la parte
inferior de la misma.
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Figura 4.6: Ancho equivalente de la l´ınea de Aluminio
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Figura 4.7: Ancho equivalente de la l´ınea de Titanio
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Sin embargo antes del ca´lculo del Ancho Equivalente, se corrigio´ uno de los archivos del
espectro de Arcturus (“arturo2.imh”). Al comparar las longitudes de onda de las l´ıneas
del espectro de Arcturus observadas en el Atlas, con las observadas en el espectro digital;
exist´ıa una diferencia en la longitud de onda ∆λ; para corregir este corrimiento digital se
utilizo´ IRAF; se escogio´ tres l´ıneas de silicio SiI del atlas que estaban bien definidas, y se
buscaron esas mismas l´ıneas en el espectro digital. Las l´ıneas de SiI fueron:
Elemento λ Espectro λ Atlas ∆λ A˚
Si 20 294,22 20 296,439 2,219
Si 20 299,49 20 301,942 2,452
Si 20 341,66 20 343,854 2,194
Al tener la diferencia entre las longitudes de onda se hizo un promedio y se obtuvo una
diferencia promedio de 2,22 A˚, es decir el espectro digital estaba corrido en 2,22 A˚ con
respecto al espectro del atlas infrarrojo de Arcturus ; entonces visualizando el espectro se
escogio´ una de las l´ınes de SiI y luego utilizando los comandos “u” y “d” al mismo tiempo
se escribio´ la longitud de onda que deber´ıa tener segu´n el atlas, luego IRAF reescribio´ todo
el espectro, considerando el valor de ∆λ = 2, 22A˚ ma´s para cada l´ınea del espectro.
Una vez corregido el espectro, se calculo´ el Ancho Equivalente de las l´ıneas espectrales.
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4.4 Ana´lisis e interpretacio´n de gra´ficos
Una vez calculado el Ancho Equivalente de las 357 l´ıneas de absorcio´n, se corroboro´ que el
57% de las l´ıneas estaban presentes tanto en el espectro del Sol como en el de Arcturus ;
haciendo una comparacio´n relativa entre estas l´ıneas observamos que una es ma´s intensa en
el espectro del Sol que en el de Arcturus o viceversa. Por otro lado comparamos el valor del
Ancho Equivalente notando que los valores son diferentes, siendo la misma l´ınea espectral;
esto se explica por las leyes de Boltzmann y de Saha, dado que existe una diferencia de
temperatura de las estrellas (Sol=5820 K y Arcturus=4320 K [18]). Las leyes estad´ısticas
de Boltzmann y Saha, explican la dependencia entre la temperatura y la poblacio´n de
a´tomos en un nivel excitado o ionizado; es decir existe mayor probabilidad de transiciones
electro´nicas con el aumento de temperatura.
Se escogieron al azar algunas l´ıneas de absorcio´n presentes en ambos espectros, para mostrar
la diferencia de sus anchos equivalentes e intensidades relativas. Para graficar las l´ıneas se
utilizo´ IRAF. Estas fueron:
La l´ınea de Niquel Ni I , 18040, 843 A˚
La l´ınea de magnesio Mg I , 19425, 263 A˚
La l´ınea de titanio Ti I , 21782, 940 A˚
La l´ınea de fierro Fe I , 21851, 390 A˚
La l´ınea de titanio Ti I , 21897, 370 A˚
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Figura 4.8: L´ınea de Ni I λ = 18040, 843 A˚
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263
Figura 4.9: L´ınea de Mg I λ = 19425, 263 A˚
86
940
Figura 4.10: L´ınea de Ti I λ = 21782, 940 A˚
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390
Figura 4.11: L´ınea de Fe I λ = 21851, 390 A˚
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370
Figura 4.12: L´ınea de Ti I λ = 21897, 370 A˚
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Analizando la figura 4.10, la l´ınea de Ti con longitud de onda λ = 21782, 940 A˚, se
observa mucho ma´s intensa en el espectro de Arcturus, que en el Sol; sus anchos equivalentes
tambie´n son diferentes; en la estrella Arcturus la l´ınea de Titanio tiene 373,7 mA˚ y en el Sol
tiene tan solo 37 mA˚, obsevamos una diferencia de 300 mA˚ ma´s en el ancho equivalente de
la l´ınea de Titanio en Arcturus, que en el Sol. Haciendo una comparacio´n relativa entre los
anchos equivalentes de la l´ınea de Titanio y considerando que estos son proporcionales a la
abundancia de ese elemento en la atmo´sfera (te´cnica de la curva de crecimiento), podemos
afirmar que es mayor la cantidad de Titanio neutral en la atmo´sfera de Arcturus que en la
del Sol; esta afirmacio´n solo es va´lida para l´ıneas que no son muy de´biles ni muy saturadas.
4.5 Ca´lculo de la Fortaleza del Oscilador log(gf) para
l´ıneas ato´micas en el infrarrojo cercano
Se calculo´ la fortaleza del oscilador log(gf) para 109 l´ıneas de absorcio´n del espectro del Sol,
valor que no existe en la literatura para dichas l´ıneas.
El ca´lculo de la fortaleza del oscilador se realizo´ a trave´s de un ana´lisis computacional
directo; en el que la te´cnica de la curva de crecimiento es impl´ıcita. Este ana´lisis com-
putacional incluye un modelo de atmo´sfera, nosotros utilizamos el modelo de atmo´sfera
de Kurucz para el Sol; este modelo tiene resultas las ecuaciones de transferecia radiativa
asumiendo el caso de equilibrio termodina´mico local, como la ecuacio´n del flujo total de
radiacio´n:
Fν = 2π
∫ ∞
−∞
Bν(T )E2(τν)
lν + κν
κ0
τ0
dlogτ0
loge
90
Si integramos el flujo a lo largo de toda la l´ınea de absorcio´n obtenemos el ancho equivalente
W =
∫ ∞
0
(Fc − Fν)dν
Fc
Y el coeficiente de absorcio´n en la l´ınea espectral:
lν =
π1/2e2
mc
f
H(u, a)
∆ν
N
NE
A∑
Ajµj
(1− 10−χλθ)
Considerando estas ecuaciones, es simplemente una cuestio´n de ajustar el valor de la forta-
leza del oscilador “log(gf)” y repetir el ca´lculo tantas veces sea necesario, hasta obtener el
valor de la abundancia qu´ımica reportada por Asplund, Grevesse y Sauval; naturalmente
debemos conocer de antemano todos los dema´s para´metros de la ecuacio´n (2.29), sobre todo
el valor del ancho equivalente, el coeficiente de absorcio´n en la l´ınea lν y las variables del
modelo de la fotosfera como la temperatura T(τ0), Pe y κ0(τ0).
Por lo tanto lo que hacemos es iterar a lo largo de una seccio´n de la curva de crecimiento
de cada l´ınea espectral.
Para hacer este ana´lisis computacional utilizamos el co´digo de s´ıntesis espectral MOOG [47]
[11].
Este co´digo requiere un modelo de atmo´sfera, el modelo de atmo´sfera de Kurucz3 [28] [29]
para el Sol, cuyo ajuste de interpolacio´n fue ofrecido por el Dr. Iva´n Ramirez.
Para correr el MOOG se requiere un archivo de para´metros; este archivo le dice a MOOG
que “driver” usar, como procesar los datos, que calcular y cuales son los archivos de salida
en los que se encuentran los resultados. El “driver” es como un programa principal que
llama a otras subrutinas de MOOG.
3http://kurucz.harvard.edu/
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Nuestro archivo de para´metros, por ejemplo para las l´ıneas de Niquel fue:
lin.par
abfind
terminal ‘x11’
standard out ‘ni1f’
summary out ‘ni2f’
model in ‘modelo.sol’
lines in ‘niquel’
hardpost out ‘graphani.ps’
atmosphere 1
molecules 1
lineas 1
flux/int 0
damping 1
plot 1
freeform 1
Dentro de este archivo de para´metros, MOOG tiene una subrutina que trabaja leyendo
datos del modelo de atmo´sfera de Kurucz; tambie´n almacena internamente un archivo de
abundancias solares de Anders y Grevesse (1989 Geochim. Cosmichim. Acta, 53, 197); sin
embargo para calcular la fortaleza del oscilador log(gf), se utilizo´ las abundancias solares
del art´ıculo de Asplund, Grevesse y Sauval; The solar chemical composition [2].
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Finalmente para calcular el log(gf), MOOG necesita un archivo de datos de l´ıneas, este
archivo contiene todos los para´metros ato´micos de las l´ıneas espectrales que son necesarios
en los ca´lculos de MOOG.
Se dividieron las 109 l´ıneas espectrales por elemento, Mg, Al, Si, S, Ti, Fe y Ni, haciendo un
pequen˜o archivo de para´metros ato´micos con la longitud de onda, el co´digo del elemento, el
potencial de excitacio´n inferior, el log(gf), el para´metro de amortiguamiento Van der Waals
C6, la energ´ıa de disociacio´n D0 y finalmente el Ancho Equivalente.
El procedimiento fue el siguiente: primero se seleccionaron todas las l´ıneas solares que tu-
vieran el ancho equivalente medido (TABLA 2), algunas de estas l´ıneas no se tomaron en
cuenta pues estaban muy saturadas (el valor del ancho equivalente ≥ 100 mA˚), otras esta-
ban mezcladas con otras l´ıneas y otras no ten´ıan el perfil bien definido teniendo un valor
de ancho equivalente aproximado; es decir se consideraron u´nicamente aquellas l´ıneas que
ten´ıan el valor del ancho equivalente entre 10 mA˚ < AE ≤ 100 mA˚ , valores que entran
dentro de la parte lineal de la curva de crecimiento [17].
El modelo fue corrido, con todos los archivos de entrada que necesitaba, de tal forma que
la fortaleza del oscilador se ajustase al valor de la abundancia del elemento, proporcionada
por Asplund, Grevesse y Sauval [2].
Luego se realizaron gra´ficas de comparacio´n entre los valores log(gf) calculados utilizando
MOOG y los valores log(gf) dados en la literatura; se modificaron estos valores log(gf) dados
por la literatura hasta ajustarlos al valor de la abundancia de Asplund, Grevesse y Sauval
[2]; para obtener el log(gf) calculados de aquellos que si existen en la literatura.
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De las gra´ficas (4.13, 4.14, 4.15, 4.16, 4.17, 4.18, 4.19) se puede observar la tendencia
lineal entre los valores calculados y los valores dados en la literatura, con un poco de dis-
persio´n para alguno de los datos; debido a la incerteza en la medida del ancho equivalente.
En el caso del Magnesio y Calcio (Figs. 4.13 y 4.14), no se puede realizar un ajuste lineal,
puesto que los puntos esta´n muy dispersos, esto se debe a la impresicio´n al momento de
fijar el continuo para medir el ancho equivalente; por lo tanto al tener un ancho equivalente
impreciso, el valor de la fortaleza del oscilador es tambie´n muy impreciso. Sin embargo para
el Carbono, Silicio, Azufre, Hierro y Titanio (Figs. 4.15, 4.16, 4.17, 4.18 y 4.19) se observa
una tendencia lineal con un factor de correlacio´n de 0.80 en promedio; correlacio´n que valida
nuestros datos calculados con el modelo de atmo´sfera de Kurucz y el co´digo MOOG, con
respecto a los datos dados por la literatura.
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Figura 4.13: Comparacio´n del valor del log(gf) para el Magnesio
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Figura 4.14: Comparacio´n del valor del log(gf) para el Calcio
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Carbono
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Figura 4.15: Comparacio´n del valor del log(gf) para el Carbono
Silicio
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Figura 4.16: Comparacio´n del valor del log(gf) para el Silicio
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Azufre
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Figura 4.17: Comparacio´n del valor del log(gf) para el Azufre
Hierro
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Figura 4.18: Comparacio´n del valor del log(gf) para el Hierro
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Titanio
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Figura 4.19: Comparacio´n del valor del log(gf) para el Titanio
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CONCLUSIONES
1. Elaboramos una tabla completa de 357 l´ıneas ato´micas junto con sus propiedades
f´ısicas para la banda K del infrarrojo cercano (1,8 µm a 2,5 µm), t´ıpicas de estrellas
tipo G y K; contribuyendo con la iniciativa de trabajos anteriores, de establecer bases
ato´micas para s´ıntesis espectral en el infrarrojo cercano; y completar as´ı estudios de
ana´lisis espectral en todo el rango espectral del infrarrojo cercano.
2. Determinamos el ancho equivalente de 357 l´ıneas de absorcio´n de los espectros in-
frarrojos del Sol y Arcturus, el ca´lculo de este para´metro es fundamental para la
determinacio´n de la fuerza del oscilador log(gf) y abundancias qu´ımicas estelares.
Corroboramos la semejanza de la atmo´sfera del Sol con la de Arcturus ; al comparar
el ancho equivalente de l´ıneas de absorcio´n presentes en ambos espectros.
3. Determinamos la fuerza del oscilador log(gf) para 109 l´ıneas de absorcio´n del espectro
solar (valor no encontrado en la literatura), que corresponden a elementos de Mg, Al,
Si, S, Ti, Fe y Ni. Para´metro ato´mico importante en f´ısica ato´mica y f´ısica del estado
so´lido y otras aplicaciones de laboratorio.
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4. Este trabajo contribuye con la determinacio´n de para´metros ato´micos no existentes
en la literatura, ni determinados au´n en laboratorio. La determinacio´n de estos
para´metros posibilitan la realizacio´n de trabajos futuros como: razones de abun-
dancias qu´ımicas de estrellas tipo espectral G y K, determinacio´n de metalicidades, y
finalmente inferir conclusiones cosmolo´gicas.
5. Este trabajo contribuye con la determinacio´n del Ancho equivalente y Fort-
aleza del Oscilador log(gf) de l´ıneas de absorcio´n ato´micas en el infrar-
rojo cercano (banda K). La determinacio´n de estos para´metros posibilitan la reali-
zacio´n de trabajos futuros como el ca´lculo de abundancias qu´ımicas de estrellas tipo
espectral G, K; determinacio´n de metalicidades e inferir conclusiones cosmolo´gicas.
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
1 Cr 18001,779 S, A .88 0,0033 .93 0,0705
2 Ni 18003,825 A 1
3 Fe 18013,848 S .88 0,0471 .86 0,0402 2
4 Ni 18014,677 S .69 0,0686 .7 0,1032
5 Fe 18027,108 S, A .11 0,0411 .3 0,1551 3
6 Cr 18037,767 S 8.05 0,0087 8.01 0,1128
7 Ni 18039,401 S, A .47 0,0193 .26 0,1338
8 Ni 18040,843 S,A .89 0,0943 .95 0,3695
9 Ni 18045,464 S, A .5 0,0093 .48 0,0348
10 Fe 18066,674 S, A .73 0,0759 5.27 0,0296
11 Fe 18073,683 S, A .72 0,0383 0,0784 4
12 Fe 18075,41 A .5 0,0041 .43 0,04 5
13 Fe 18092,687 S, A .72 0,0148 .61 0,0288 6
14 Fe 18093,148 S, A .18 0,0187 .13 0,0336 7
Continu´a . . .
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
15 Fe 18096,289 S, A .31 0,1711 .29 0,1575
16 Fe 18113,183 A .02 0,0223 .01 0,1011 8
17 Ni 18114,215 S, A .43 0,082 .03 0,2981 9
18 Fe 18119,596 S .65 0,0259 .64 0,0631
19 Fe 18128,073 S .13 0,0584 .07 0,0834
20 Fe 18137,364 S, A .43 0,0564 .39 0,0628 10
21 Fe 18142,785 S, A .79 0,0389 11
22 Ni 18142,944 S .82 0,0349 12
23 H 18174,122 S, A 0,1504 .14 0,4462 13
24 Fe 18189,941 S, A 97. 0,0935 90.06 0,2073 14
25 Ni 18227,872 A .92 0,0234 .91 0,0514 15
26 Fe 18441,772 S .81 0,1141
27 Fe 18448,058 S .1 0,1005
28 Fe 18449,058 S .08 0,1355
29 Ni 18510,250 S .3 0,0153
30 Ni 18611,101 S .13 0,0677
Continu´a . . .
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
31 Cr 18658,103 S .08 0,0812
32 Ca II 18819,596 S .61 0,0406
33 Fe 18820,608 S .65 0,0249
34 Fe 18821,044 S .02 0,0284
35 Fe 18856,647 S .68 0,1969
36 Fe 18876,899 S .96 0,0152
37 (Co II) 18878,34 S .33 0,0288 16
38 Fe 18884,909 S .98 0,0252
39 Fe 18886,799 S .84 0,0047
40 Fe 18887,531 S .55 0,0032
41 S 18944,159 S 17
42 S 18949,678 S .73 0,0415
43 S 18957,156 S .17 0,0638
44 S 18958,382 S .45 0,0083 18
45 Fe 19176,123 S .18 0,0368
46 Fe 19216,034 S .04 0,0212
Continu´a . . .
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
47 Fe 19219,16 S .18 0,0379
48 Fe 19228,389 S .4 0,0219
49 Fe 19259,257 S .27 0,0419
50 Fe 19260,448 S .46 0,0454
51 Mg 19425,263 S, A .28 0,0633 .27 0,1945 19
52 H 19445,562 S 20
53 Ca I 19452,982 S, A .93 0,3592 .81 0,8804 21
54 Fe 19463,616 S, A .69 0,0209 .58 0,0726
55 Fe 19484,351 S, A .36 0,0888 .31 0,1786 22
56 Fe 19490,850 S, A .91 0,0111 .89 0,0231 23
57 Si 19493,38 S, A .37 0,2416 .37 0,7363
58 Ca I 19505,739 S, A .75 0,2845 .65 0,9372 24
59 Si I 19506,104 S, A .11 0,1207 .81 0,3888 25
60 Si 19508,152 S, A .12 0,306 .13 0,3007 26
61 Fe 19509,317 S, A .32 0,0407 .24 0,0556
62 Fe 19511,248 S, A .29 0,0105 .3 0,3896
Continu´a . . .
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
63 Fe 19533,278 A .3 0,0595 .21 0,1109
64 Fe 19584,696 S .73 0,0046 27
65 Fe 19592,737 S, A .77 0,0647 0,1557
66 Fe 19597,373 S, A .39 0,0115 .35 0,0412 28
67 Fe 19611,547 A .63 0,0056 .74 0,0511 29
68 Fe 19613,159 S, A .17 0,1014 .14 0,1629
69 Fe 19614,452 S, A .46 0,0419 30
70 Fe 19635,32 A .29 0,2287 31
71 Fe 19639,425 S, A .43 0,0277 .1 0,193 32
72 Fe 19670,857 S, A .89 0,0060 .89 0,0741
73 Fe 19685,304 S, A .33 0,0357 .26 0,0735
74 Fe 19693,902 S, A .89 0,0178 .92 0,0474
75 V 19718,56 A .49 0,1165 33
76 Si 19722,509 S, A .52 0,5878 .58 0,577 34
77 Mg 19723,513 S, A .6 0,0525 .47 0,1359 35
78 Fe 19728,347 S, A .37 0,0236 .28 0,0398
Continu´a . . .
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
79 Mg 19733,861 S, A .98 0,1323 .83 0,13 36
80 Ti 19746,50 A .47 0,0247 .43 0,0651 37
81 Ni 19762,083 S, A .07 0,0098 .86 0,0278
82 Ca I 19776,771 S, A .73 0,6089 .58 1,124
83 Ca 19778,321 A .31 0,0329 .22 0,0777 38
84 Fe 19780,649 S, A .66 0,0385 .67 0,0628 39
85 Fe 19791,864 A .24 0,3504 40
86 Ca I 19815,017 S, A .05 0,1802 0,2434
87 Fe 19846,71 A .65 0,09023 .67 0,1245 41
88 Ca I 19853,10 S, A .07 0,3159 .03 0,3854
89 Ca I 19862,22 S, A .17 0,323 .04 0,8771 42
90 Ca I 19917,195 S, A .22 0,1158 .11 0,4398
91 Fe 19923,343 S, A .39 0,0519 0,1326
92 Si 19928,884 S, A .95 0,2896 .89 0,2851
93 Ca I 19933,728 S, A .71 0,2619 .66 0,349
94 Fe 19947,413 S, A .45 0,0224 .33 0,0402
Continu´a . . .
138
TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
95 Fe 19949,459 S, A .58 0,0207 .56 0,0798 43
96 Ca I 19961,832 S, A .91 0,184 .78 0,1252 44
97 Fe 19970,062 A 0,0529 45
98 Si 19971,343 S, A .43 0,0689 .36 0,0859
99 Si 19973,785 A .71 0,1293 46
100 Fe 20092,060 S, A .05 0,0345 1.64 1,051 47
101 Fe 20143,073 A .06 0,0444 48
102 Fe 20227,980 S, A 8.06 0,0137 8.1 0,044
103 Cr 20238,947 A .91 0,0049 .9 0,0668 49
104 Cr 20240,095 A .15 0,0018 .08 0,0503 50
105 V 20241,529 A .54 0,0477 51
106 Si 20264,095 S, A .12 0,027 .05 0,0455
107 Fe 20281,085 S, A .12 0,0750 .07 0,1719
108 Fe 20283,319 S, A .35 0,0261 .4 0,0459 52
109 Ca II 20292,723 S, A .69 0,0093 .72 0,0229
110 Si 20296,36 S, A .46 0,1608 .44 0,1618
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
111 Si 20301,83 S, A .8 0,1265 .71 0,1569
112 Fe 20329,197 S, A .24 0,0258 .24 0,0396
113 Si 20343,87 S, A .88 0,1281 .88 0,1645
114 Fe 20349,721 S, A .76 0,0267 .75 0,108
115 Ti 20355,42 A .52 0,0374 53
116 Fe 20363,276 S, A .31 0,0484 .36 0,0931
117 Fe 20372,247 S, A 0,0117 .26 0,0247
118 Si 20378,464 S, A .48 0,1593 0,1533
119 Si 20382,43 S, A .36 0,0894 .33 0,1197
120 Ti 20393,25 A .3 0,0165 54
121 Fe 20405,987 S, A 6.03 0,0238 6.0 0,0632
122 Ca 20467,614 A .64 0,0170 0,0478 55
123 Fe 20563,962 S, A .99 0,0199 4.13 0,8279 56
124 Fe 20584,196 S, A .22 0,0753 .22 0,107
125 Fe 20598,915 S, A .9 0,0345 .86 0,0391 57
126 Si 20602,86 S, A 0,2597 .82 0,2196
Continu´a . . .
140
TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
127 Fe 20615,212 S, A .21 0,0233 .18 0,0569
128 Fe 20629,697 S, A .67 0,2404 .63 0,2971 58
129 Si 20632,712 A .71 0,0157 59
130 Fe 20648,669 A .68 0,0067 .74 0,0449 60
131 Fe 20675,698 S, A .22 0,0513 .71 0,0576 61
132 Fe 20677,358 S, A .36 0,026 .51 0,0310 62
133 Fe 20698,313 S, A .38 0,0515 .37 1,224 63
134 Si 20698,56 S, A .67 0,2169 .45 0,2715 64
135 Fe 20716,954 S, A .99 0,0907 .98 0,1205
136 Fe 20723,138 S, A .13 0,0547 .11 0,0722 65
137 Fe 20732,262 S, A .32 0,0415 .35 0,0785
138 Ti 20733,55 A .84 0,0184 66
139 Fe 20736,84 A .93 0,0362 .91 0,1101 67
140 Fe 20799,050 A .08 0,0380 68
141 Fe 20799,633 S, A .69 0,0352 .71 0,0631 69
142 Si 20804,157 S, A .23 0,1294 .2 0,1655 70
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
143 Fe 20805,096 S, A .12 0,1103 .1 0,1303 71
144 Fe 20840,812 S, A .83 0,1743 .77 0,2259
145 Ti 20855,52 A 0,0295 72
146 Fe 20882,229 S, A .24 0,0157 .13 0,0151
147 V I 20886,409 A .54 0,0263 73
148 Si 20890,345 S, A .42 0,0542 .41 0,0883
149 Si 20917,13 S, A .18 0,3942 .15 0,3143
150 Si 20926,149 S, A .14 0,0506 .18 0,0703
151 Fe 20948,099 S, A .08 0,0217 .12 0,0474
152 Ni 20957,138 S, A .23 0,0076 .27 0,0293 74
153 Fe 20962,564 S, A .57 0,0211 .56 0,0706 75
154 Ca 20972,529 A .54 0,0117 0,0355 76
155 Fe 20991,046 S, A .09 0,0112 .11 0,0608
156 C 21023,16 S, A .17 0,0876 .22 0,0118 77
157 Si 21047,285 A .3 0,0341 .23 0,075 78
158 Si 21056,373 A .4 0,0777 0,0964 79
Continu´a . . .
142
TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
159 Mg 21059,744 S, A .7 0,2509 .75 0,2388 80
160 Mg 21060,898 S, A .82 0,4298 .91 0,4396 81
161 Al 21093,077 S, A .1 0,2366 .03 0,3627
162 Fe 21095,406 S, A .39 0,0283 0,0409
163 Fe 21123,871 S, A .89 0,0211 0,0489 82
164 Fe 21124,474 S, A .51 0,0156 0,0388 83
165 Fe 21125,036 S, A 0,0138 0,0526 84
166 Ti 21149,61 A .62 0,0012 .67 0,0492 85
167 Ti 21152,32 A 0,0157 86
168 Fe 21162,034 S, A .06 0,0339 0,0533
169 Al 21163,799 S, A .81 0,3364 .85 0,4213
170 Fe 21167,950 S, A 0,0191 8.05 0,054
171 Fe 21178,169 S, A .21 0,0109 .26 0,1123
172 Ti 21185,25 A .21 0,0257 87
173 C 21191,435 S, A .45 0,1099 .5 0,0662 88
174 Fe 21195,586 S, A .55 0,0349 .47 0,116 89
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
175 Fe 21200,485 S, A .57 0,0111 0,0224 90
176 Si 21204,424 A .52 0,0314 .47 0,0961 91
177 Al 21208,158 S, A .16 0,0904 .13 0,1545
178 C 21211,534 S, A 0,0813 .28 0,0297 92
179 Mg 21213,725 S, A .69 0,0294 .68 0,0618
180 Fe 21216,322 S, A .37 0,0144 .38 0,0233
181 Mg 21225,619 S, A .61 0,0384 .67 0,126
182 Fe 21238,466 S, A .52 0,0771 .51 0,1573
183 C 21259,934 S, A .92 0,1895 .87 0,0948
184 Fe 21284,362 A .39 0,0069 .4 0,0621 93
185 Fe 21294.938 A 5.11 0,0169 94
186 C 21295,438 S, A .3 0,0596 .49 0,0049 95
187 Ti 21308,62 A 0,0015 .58 0,0276 96
188 Si 21354,199 S, A .26 0,4305 .25 0,3452
189 Si 21372,935 A .98 0,0111 .88 0,0445 97
190 Fe 21386,166 b, S .17 0,0259 .21 0,0596
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
191 Ca II 21389,021 S, A 8.98 0,0566 8.95 0,0439
192 Si 21418,778 A .28 0,0097 98
193 Si 21426,333 A .35 0,0448 .28 0,0776 99
194 Fe 21427,759 S, A 0,0245 .62 0,0411
195 Ca II 21428,908 A .78 0,0459 .74 0,0207
196 Si 21442,391 A .55 0,0323 .36 0,0662 100
197 Na ? 21452,226 A .12 0,0925 101
198 Ti 21454,69 A .7 0,0331 102
199 Mg I 21458,864 S, A .93 0,0503 .9 0,1096 103
200 Fe 21480,121 A .11 0,0079 0,0090 104
201 Fe 21515,147 A .19 0,0143 .23 0,0342 105
202 Si 21527,689 A .65 0,0097 106
203 Mg 21536,268 A .39 0,0166 .21 0,0675 107
204 Ni 21570,031 S, A .14 0,0141 .21 0,0299
205 Fe 21572,255 S, A .3 0,0247 .27 0,0338
206 Si 21613,278 S, A .25 0,0413 .41 0,0909
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
207 H 21655,282 S, A 1,905 .24 0,42 108
208 Na ? 21667,208 A 6.91 0,0352 109
209 Sc 21730,506 A .62 0,0294 110
210 Fe 21735,476 S, A .46 0,0389 .49 0,0496
211 Fe 21756,951 S, A .91 0,0335 .81 0,0697
212 Fe 21775,874 A .89 0,0041 .89 0,0239 111
213 Si 21779,77 S, A .73 0,319 .74 0,3228
214 Ti 21782,94 S, A .98 0,0370 .97 0,3737
215 Fe 21795,201 A .25 0,0034 .46 0,0193 112
216 Sc 21812,054 A .27 0,0324 113
217 Fe 21813,767 A .98 0,0199 114
218 V 21816,481 A .62 0,0208 .63 0,0465 115
219 Si 21819,69 S, A .75 0,259 .73 0,2363
220 Fe 21832,986 S, A 3.03 0,0201 3.02 0,0337
221 Si 21837.954 A 8.07 0.0219 8.12 0,0448 116
222 Fe 21841,146 A .27 0,0052 .27 0,0245 117
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
223 Sc 21842,7 A .86 0,0175 118
224 Fe 21851,39 S, A .43 0,0116 .41 0,0707
225 Fe 21857.924 S, A .97 0,0333 8.03 0,0652 119
226 Fe 21863,768 A .87 0,0049 .7 0,0298 120
227 Ti 21866,09 A .32 0,0264 121
228 Si 21874,14 S, A .21 0,0777 .15 0,0996
229 Si 21879,324 S, A .36 0,3119 .35 0,253
230 Fe 21894,992 S, A 0,0875 5.04 0,1391
231 Ti 21897,37 S, A .44 0,0227 .42 0,3054
232 Cr 21908.871 A .79 0,0195 122
233 Fe 21916,516 A .55 0,0116 .46 0,0259 123
234 Si 21924,831 A .99 0,0193 .94 0,0313 124
235 Cr 21933,38 A .3 0,0304 125
236 Ni 21945,506 A .63 0,0153 126
237 Si 21963,24 A .21 0,0076 .69 0,0114 127
238 (Fe) 21986,386 S .39 0,0246 .31 0,1087 128
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
239 (Fe) 21988,804 S .85 0,0217 .89 0,0379
240 Unid 21992,519 (S,
A)
.52 0,0244 .49 0,0333
241 Ti 22004,50 S, A .57 0,0125 .54 0,2194
242 Sc 22024,206 A .54 0,0272 129
243 Sc 22051.994 A 2.06 0,2135 130
244 Na 22056,426 S, A .48 0,3282 .5 0,4009
245 Si 22062,71 S, A .73 0,3322 0,2763
246 Sc 22065,233 A .37 0,1086 131
247 Si 22072,55 S, A .59 0,0454 .54 0,0595
248 Fe 22079,843 S, A .88 0,0079 .89 0,0226
249 Na 22083,662 S, A .74 0,2521 .75 0,3251
250 V 22091,514 A .64 0,0366 132
251 C 22160,413 A .39 0,0149 .36 0,0076 133
252 Fe 22178,116 S, A .21 0,0064 .16 0,0123
253 Sc 22207,128 A .51 0,0383 134
Continu´a . . .
148
TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
254 Ti 22210,976 S, A 1.27 0,0090 1.27 0,2357
255 Ti 22232,83 S, A .9 0,0113 .93 0,2297
256 Fe 22257,12 S, A .15 0,1531 .13 0,2256
257 Fe 22260,19 S, A .26 0,0672 .22 0,1892 135
258 Sc 22266,630 A .74 0,0586 136
259 Ti 22274,022 S, A .07 0,0122 .06 0,2365
260 Ca 22277,963 A 0,0094 137
261 Ti 22310,58 A .63 0,0074 .62 0,1843 138
262 Fe 22344,446 S, A .48 0,0146 .51 0,0223
263 Fe 22375,181 S, A .23 0,0156 .19 0,0206
264 Fe 22380,792 S, A .84 0,2078 .84 0,2866
265 Fe 22385,12 S, A .14 0,0328 .18 0,0729
266 Fe 22392,88 S, A .92 0,0749 .89 0,1334
267 Sc 22394,669 A .72 0,0734 139
268 Fe 22419,976 S, A .95 0,0783 20.01 0,0919
269 Fe 22425,373 A .41 0,0059 .2 0,0269 140
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
270 Ti 22443,89 A .96 0,0069 .96 0,148 141
271 Fe 22463,061 A .25 0,0231 142
272 Fe 22473,272 S, A .26 0,2106 .3 0,2084
273 V I 22487,812 A .88 0,0014 143
274 Fe 22493,661 S, A .71 0,0190 0,0322
275 S 22507,592 S, A .62 0,0504 0,0364
276 S 22519,105 S, A .15 0,0627 .14 0,0542
277 Ti 22522,79 A .69 0,0198 144
278 S 22526,053 S, A .08 0,0351 .06 0,0266
279 Si 22537,534 S, A .6 0,2419 .64 0,1971
280 S 22552,573 S, A .62 0,0907 .56 0,0624
281 S 22563,867 S, A .88 0,0730 .91 0,0515
282 S 22575,431 S, A .45 0,0292 .39 0,0171
283 Ni 22596,89 S, A .94 0,0057 7.1 0,0121
284 Ca I 22607,945 S, A 8.02 0,1752 8. 0,2567
285 Fe 22619,837 S, A .88 0,2448 .89 0,2974 145
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
286 Ti 22621,21 A .16 0,1022 146
287 Ca I 22624,962 S, A 5.03 0,2204 5. 0,3107
288 Ca I 22626,724 S, A .78 0,0538 .78 0,136
289 Ti 22632,73 A .72 0,0496 147
290 S 22644,090 S, A .12 0,0529 .08 0,0358
291 Ca I 22651,178 S, A .33 0,2432 .31 0,3306
292 Ca I 22653,580 S, A .73 0,0704 .73 0,1291
293 S 22655,455 S, A .46 0,0119 .47 0,0167
294 Si 22665,757 S, A .76 0,1774 .76 0,1818
295 Al 22692,139 A .13 0,0327 148
296 Al 22700,848 A .92 0,0055 1. 0,0091 149
297 S 22707,738 S, A .76 0,1377 .74 0,1054
298 Fe 22735,028 S, A .08 0,0099 .08 0,0298
299 Fe 22740,437 S, A .41 0,0898 .44 0,1298
300 Fe 22770,343 S, A .39 0,0297 .41 0,0350
301 Fe 22785,082 S, A .06 0,0179 4.9 0,0302
Continu´a . . .
151
TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
302 Fe ? 22792,256 A
303 Fe 22794,678 S, A .94 0,0554 .84 0,0554
304 Mg 22808,027 S, A 0,7025 .09 0,6037
305 Fe 22812,592 S, A .62 0,0337 .65 0,0362
306 Ca I 22821,065 S, A .09 0,0838 0,1181
307 Fe 22832,364 S, A .41 0,0748 .39 0,1343
308 Fe 22845,935 S, A .95 0,0745 .94 0,1143
309 Fe 22882,471 A .58 0,0105 .48 0,0207 150
310 Ti 22890,04 A .07 0,0733 151
311 Mg 22905,456 S, A .42 0,0212 .49 0,0337
312 C 22906,563 S, A .59 0,0944 0,0375
313 Ti 22963,33 S, A .43 0,0168 .38 0,2502
314 Sc 22986,25 A .18 0,1027 152
315 Mg 22998.340 S .3 0,0091 153
316 Fe 23044,788 S, A .84 0,0109 .91 0,0264
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
317 U,
(Ca?)
23053,727 S, A .71 0,0279 .7 0,0750
318 Unid 23141,672 S .71 0,0832 154
319 Si 23141,667 A .66 0,0802 155
320 Fe 23144,597 S, A 0,1252 .61 0,1393 156
321 Fe 23173,728 S, A .74 0,0619 0,0819
322 Fe 23308,472 S, A .51 0,0312 .54 0,1069
323 Fe 23325,189 S, A .25 0,0154 .25 0,0296
324 Mg 23328,091 S, A .09 0,0176 .19 0,0632
325 Na 23348,38 S, A .49 0,1663 .45 0,22 157
326 Na 23379,137 S, A .23 0,3647 .2 0,3307
327 Sc 23404,8 A .87 0,0720 158
328 Ti 23441,46 A .7 0,3945 159
329 Fe 23566,671 S, A .65 0,1311 .7 0,1372
330 Fe 23572,233 S .25 0,0144 .31 0,0218 160
331 Fe 23683,741 S, A .63 0,0842 0,097 161
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
332 Fe 23723,672 S .68 0,0294 162
333 Mg 23836,678 S .72 0,0529 .04 0,7732 163
334 Mg 23844,18 S .16 0,2222 .01 0,3729 164
335 Fe 23849,387 S .39 0,0452 165
336 Mg 23859,220 S 0,2719 0,3011 166
337 Fe 23924,445 S .42 0,0735 .43 0,0937 167
338 Si 23953,462 S, A .39 0,0789 .37 0,0984
339 Si 23993,894 S, A .83 0,0377 0,0523
340 Sc I 24074,7 A .83 0,0288 168
341 Fe 24083,695 S .75 0,0470 .63 0,0834 169
342 Fe 24264,286 S, A 0,0575 .3 0,0676
343 Ti 24281,84 S .89 0,0111 170
344 Fe 24333,481 S .5 0,0478 .23 0,3959 171
345 S 24363,357 S .32 0,0132 172
346 Fe 24374,369 S .39 0,1664 173
347 S 24415,81 S .82 0,0209 .2 0,2728 174
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TABLA 2: Anchos Equivalentes
N◦ Elema Longitudb Solc Arturod Obs.e
de onda λexp(A˚) Ancho λexp(A˚) Ancho Tabla 3
Equivalente Equivalente
348 Fe 24487,669 S .72 0,0578 175
349 Fe 24547,953 S 0,1819 .73 0,2989 176
350 Fe 24552,011 S, A .03 0,0397 1.94 0,14
351 Fe 24556,564 S .59 0,1177 .75 0,3112 177
352 Mg 24566,296 S, A .32 0,3042 .26 0,4061
353 Si 24574,233 S .4 0,0899 178
354 Fe 24648,422 S .43 0,0829 179
355 Fe 24729,104 S, A .1 0,206 180
356 Mg 24818,915 S, A .96 0,4822 181
357 Mg 24860,546 A .97 0,9444 .79 0,0459 182
Fin
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LEYENDA
a Nombre del elemento
b Longitud de onda de la literatura teo´rica o de laboratorio; se especifica si dicha l´ınea
espectral se encuentra en los dos atlas o so´lo en uno de ellos: (S,A) la l´ınea esta´ presente
en ambos espectros; (S) la l´ınea esta´ presente en el atlas del Sol y (A) la l´ınea se encuentra
so´lo en el atlas de Arturo.
c Ancho Equivalente de las l´ıneas espectrales del Sol, con la correspondiente longitud de
onda central que proporciona IRAF (longitud de onda experimental (λexp)).
d Ancho Equivalente de las l´ıneas espectrales de la estrella Arturo, con la correspondiente
longitud de onda central que proporciona IRAF (longitud de onda experimental (λexp)).
e Observaciones que se han encontrado al calcular los anchos equivalentes de las l´ıneas
espectrales. En esta columna se han enumerado las observaciones, de tal forma que estos
nu´meros se explican en la Tabla 3.
NOTA: En el caso de la columna “c” y “d”; en algunos casos no se presenta la longitud de
onda experimental (λexp), esto se debe a que dicho valor calculado por IRAF coincide con
el valor proporcionado en la columna “b”.
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TABLA 3: Observaciones
En esta tabla se han descrito las dificultades al calcular el ancho equivalente de las l´ıneas
espectrales tanto para el Sol como para Arcturus de la Tabla 2. En la Tabla 3, en algunos
casos se han colocado s´ımbolos o signos que son explicados en la leyenda de la tabla. La
primera columna presenta nu´meros, los cuales corresponden a los nu´meros de la u´ltima
columna de la Tabla 2.
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TABLA 3: Observaciones
# Sol Arturo
1 NA,NE I(A); mezclada con AT
2 desdoblamiento
3 M-atlas
4 Mı´nimo valor de la medicio´n
5 :NA I(A)
6 Desdoblamiento Desdoblamiento
7 Desdoblamiento Desdoblamiento
8 NA I(A)
9 M-AT
10 Mı´nimo valor de la medicio´n
11 Desdoblamiento M-AT fuerte
12 Indefinida
13 Mı´nimo valor de la medicio´n, (*) (*)
14 Mı´nimo valor de la medicio´n Mitad de la l´ınea
15 Mı´nimo valor de la medicio´n
Continu´a . . .
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TABLA 3: Observaciones
# Sol Arturo
16 Atlas aparece como ”UNID”, des-
doblamiento
17 M-AT
18 Mı´nimo valor de la medicio´n, M-AT,
(*)
19 Mı´nimo valor de la medicio´n
20 M-AT fuerte
21 Mı´nimo valor de la medicio´n
22 Desdoblamiento, (*)
23 Mı´nimo valor de la medicio´n, (*)
24 M-atlas, desdoblamiento
25 M-atlas, desdoblamiento
26 M-AT, (*)
27 Mı´nimo valor de la medicio´n, M-AT
28 Mı´nimo valor de la medicio´n
29 NA I(A)
30 AT (l´ınea ancha)
31 NA, NE I(A)
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TABLA 3: Observaciones
# Sol Arturo
32 Mı´nimo valor de la medicio´n M-AT
33 NA, NE
34 M-atlas, desdoblamiento Desdoblamineto
35 M-atlas, desdoblamiento Desdoblamiento
36 Desdoblamiento
37 NA I(A)
38 NA I(A)
39 M-AT
40 NA I(A), Mı´nimo valor de la medicio´n
41 :NA I(A), M-atlas
42 M-AT
43 Mı´nimo valor de la medicio´n completando ala
44 M-AT Mı´nimo valor de la medicio´n
45 NA, NE I(A)
46 NA, M-AT I(A), M-AT
47 Mı´nimo valor de la medicio´n, M-AT L´ınea muy gruesa
48 NA, NE I(A)
49 NA I(A)
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TABLA 3: Observaciones
# Sol Arturo
50 NA I(A)
51 NA, NE I(A)
52 Mezclada con una mole´cula
53 NA, NE I(A)
54 NA, NE I(A)
55 NA I(A)
56 L´ınea gruesa
57 Desdoblamiento
58 Ancho equivalnete grande
59 NA, M-AT I(A), NE
60 NA I(A)
61 M-AT, (*) Mitad de la l´ınea, (*)
62 Desdoblamiento, (*)
63 Mı´nimo valor de la medicio´n, des-
doblamiento
M-AT
64 Mı´nimo valor de la medicio´n, des-
doblamiento
M-AT fuerte, (*)
65 Desdoblamiento
Continu´a . . .
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TABLA 3: Observaciones
# Sol Arturo
66 NA, NE I(A), (*)
67 NA, M-AT, (*) I(A)
68 NA, NE I(A), M-AT,desdoblamiento
69 M-AT, desdoblamiento
70 M-AT
71 M-AT
72 NA, NE I(A), M-AT
73 NA, NE
74 I(A)
75 I(A)
76 NA I(A)
77 I(A), M-AT, desdoblamiento
78 NA I(A)
79 NA I(A)
80 M-AT, (*) M-AT
81 M-AT, (*) M-AT
82 Desdoblamineto M-AT, desdoblamiento
83 Desdoblamiento M-AT, desdoblamiento
Continu´a . . .
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TABLA 3: Observaciones
# Sol Arturo
84 Desdoblamiento M-AT, desdoblamiento
85 NA I(A), M-AT, desdoblamiento
86 NA, NE I(A)
87 NA, NE I(A)
88 Mı´nimo valor de la medicio´n
89 Mı´nimo valor de la medicio´n
90 Mı´nimo valor de la medicio´n Mezclada con mole´cula
91 NA, Mı´nimo valor de la medicio´n I(A)
92 M-AT
93 NA I(A)
94 NA, NE I(A), M-AT
95 I(A), M-AT fuerte, (*)
96 NA, indefinida I(A), M-AT
97 NA, Mı´nimo valor de la medicio´n I(A)
98 NA, NE I(A), M-AT, (*)
99 NA I(A)
100 NA, Mı´nimo valor de la medicio´n
Continu´a . . .
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TABLA 3: Observaciones
# Sol Arturo
101 NA, M-atlas En el atlas de Arturo presentan al
elemento como: ”Na?”
102 NA, indefinida I(A), M-AT
103 Mı´nimo valor de la medicio´n
104 NA, indefinida I(A)
105 NA I(A)
106 NA, M-AT I(A), mezclada con mole´cula, (*)
107 NA, indefinida I(A)
108 M-AT fuerte, varias absorciones Mı´nimo valor de la medicio´n
109 NA, NE En el atlas de Arturo presentan al
elemento como: ”Na?”
110 NA, NE I(A), (*)
111 NA, I(A)
112 NA, indefinida
113 NA, NE I(A)
114 NA, NE I(A)
115 NA
116 NA I(A)
Continu´a . . .
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TABLA 3: Observaciones
# Sol Arturo
117 NA I(A)
118 NA, NE I(A)
119 I(A)
120 NA I(A)
121 NA, NE I(A), M-AT
122 NA, NE I(A)
123 NA I(A)
124 NA I(A)
125 NA, indefinida I(A)
126 NA, indefinida I(A)
127 NA I(A)
128 M-AT, desdoblamiento
129 NA, NE I(A), (*)
130 NA, NE I(A)
131 NA, NE I(A)
132 NA, NE I(A), M-AT, desdoblamiento
133 NA, M-atlas I(A)
134 NA, NE I(A), M-AT, desdoblamiento
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TABLA 3: Observaciones
# Sol Arturo
135 (*)
136 NA, NE I(A)
137 NA, indefinida I(A)
138 NA I(A)
139 NA, NE I(A)
140 NA, indefinida I(A)
141 NA I(A)
142 NA, NE I(A)
143 NA, I(A), NE
144 NA, indefinda I(A)
145 M-AT
146 NA, NE I(A), M-AT
147 NA, NE I(A)
148 NA, NE I(A)
149 NA, (*) I(A)
150 NA I(A), M-AT, desdoblamiento, (*)
151 NA, NE I(A)
152 NA, NE I(A)
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TABLA 3: Observaciones
# Sol Arturo
153 NE
154 NE
155 Igual a UNID I(A)
156 M-AT, desdoblamiento
157 Desdoblamiento M-AT, desdoblamiento
158 NA, NE I(A)
159 NA, NE I(A), M-AT
160 NA
161 Indefinida, (*)
162 NA, NE
163 Indefinida NA
164 M-AT, desdoblamiento NA
165 NA, NE
166 NA, M-AT, desdoblamiento
167 NA
168 NA, NE I(A)
169 NA, desdoblamiento
170 NA, NE
Continu´a . . .
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TABLA 3: Observaciones
# Sol Arturo
171 NA
172 NA, NE
173 M-AT NA, NE
174 :NA
175 NA, NE
176 NA
177 NA
178 M-AT, NA
179 NA, NE
180 M-AT
181 M-AT M-atlas
182 Indefinida L´ınea delgada, (*)
Fin
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LEYENDA
I(A): L´ınea inclu´ıda del atlas de Arturo
NA : L´ınea que no esta´ en el atlas
:NA : L´ınea que no esta´ en el atlas, pero se ha encontrado la l´ınea en el espectro digital.
NE : L´ınea que no esta´ en el espectro
AT: Absorcio´n Terrestre o Telu´rica
M-atlas: Se ve mezclada con otra l´ınea en el atlas
M-AT : Mezclada con absorcio´n terrrestre.
(*) : No ha sido muy clara su medida y se ha aproximado
Desdoblamiento: Utilizando IRAF se hizo el desdoblamiento de una l´ınea muy intensa,
mezclada con otras l´ıneas.
Mı´nimo valor de la medicio´n: Tanto en el espectro solar como en el de Arturo se
observan l´ıneas incompletas, la medida del ancho equivalente ha sido aproximada.
Indefinida: Medicio´n dudosa
169
TABLA 4: Ca´lculo de la Fortaleza del Oscilador log(gf)
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TABLA 4: Ca´lculo del log(gf)
N◦ Longitud Co´digo Elemento Energ´ıa log (gf) Ancho
de Onda λ(A˚) del elemento Potencial calculado Equivalente
1 19425,263 12,0 Mg 6,430 -1,405 63,3
2 21208,158 13,0 Al 5,123 -0,080 90,4
3 20382,430 14,0 Si 1,801 -5,370 89,4
4 22507,592 16,0 S 7,866 -0,330 50,4
5 22519,105 16,0 S 7,866 -0,190 62,7
6 22563,867 16,0 S 7,868 -0,070 73,0
7 22575,431 16,0 S 7,868 -0,660 29,2
8 22644,090 16,0 S 7,870 -0,300 52,9
9 22655,455 16,0 S 7,870 -1,120 11,9
10 21782,940 22,0 Ti 1,749 -1,230 37,0
11 22232,830 22,0 Ti 1,739 -1,830 11,3
12 24281,840 22,0 Ti 2,267 -1,320 11,1
13 18013,848 26,0 Fe 6,590 -0,200 47,1
14 18027,108 26,0 Fe 6,590 -0,270 41,1
15 18073,683 26,0 Fe 6,592 -0,300 38,3
Continu´a . . .
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TABLA 4: Ca´lculo del log(gf)
N◦ Longitud Co´digo Elemento Energ´ıa log(gf) Ancho
de Onda λ(A˚) del elemento Potencial calculado Equivalente
16 18092,687 26,0 Fe 6,663 -0,690 14,8
17 18093,148 26,0 Fe 6,663 -0,580 18,7
18 18128,073 26,0 Fe 6,664 -0,025 58,4
19 18137,364 26,0 Fe 6,715 -0,010 56,4
20 18142,785 26,0 Fe 6,715 -0,190 38,9
21 18820,608 26,0 Fe 6,427 -0,650 24,9
22 18821,044 26,0 Fe 6,741 -0,310 28,4
23 18876,899 26,0 Fe 6,066 -1,200 15,2
24 18884,909 26,0 Fe 6,419 -0,650 25,2
25 19176,123 26,0 Fe 5,720 -1,085 36,8
26 19216,034 26,0 Fe 6,619 -0,550 21,2
27 19228,389 26,0 Fe 6,703 -0,470 21,9
28 19259,257 26,0 Fe 6,325 -0,470 41,9
29 19260,448 26,0 Fe 5,009 -1,620 45,4
30 19463,616 26,0 Fe 6,449 -0,710 20,9
31 19484,351 26,0 Fe 6,332 -0,040 88,8
32 19509,317 26,0 Fe 6,426 -0,400 40,7
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TABLA 4: Ca´lculo del log(gf)
N◦ Longitud Co´digo Elemento Energ´ıa log(gf) Ancho
de Onda λ(A˚) del elemento Potencial calculado Equivalente
33 19592,737 26,0 Fe 4,988 -1,420 64,7
34 19614,452 26,0 Fe 6,401 -0,410 41,9
35 19639,425 26,0 Fe 6,401 -0,610 27,7
36 19685,304 26,0 Fe 6,017 -0,830 35,7
37 19693,902 26,0 Fe 6,066 -1,128 17,8
38 19780,649 26,0 Fe 6,400 -0,450 38,5
39 19923,343 26,0 Fe 5,020 -1,530 51,9
40 19947,413 26,0 Fe 5,720 -1,330 22,4
41 19949,459 26,0 Fe 5,357 -1,700 20,7
42 20092,060 26,0 Fe 6,368 -0,530 34,5
43 20227,980 26,0 Fe 6,427 -0,920 13,7
44 20281,085 26,0 Fe 5,009 -1,300 75,0
45 20283,319 26,0 Fe 6,427 -0,610 26,1
46 20329,197 26,0 Fe 6,427 -0,620 25,8
47 20349,721 26,0 Fe 4,186 -2,680 26,7
48 20363,276 26,0 Fe 6,066 -0,620 48,4
49 20372,247 26,0 Fe 6,426 -0,990 11,7
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TABLA 4: Ca´lculo del log(gf)
N◦ Longitud Co´digo Elemento Energ´ıa log(gf) Ancho
de Onda λ(A˚) del elemento Potencial calculado Equivalente
50 20405,987 26,0 Fe 5,348 -1,640 23,8
51 20563,962 26,0 Fe 5,720 -1,380 19,9
52 20584,196 26,0 Fe 6,017 -0,400 75,3
53 20615,212 26,0 Fe 6,401 -0,690 23,3
54 20675,698 26,0 Fe 5,874 -0,750 51,3
55 20677,358 26,0 Fe 6,066 -0,930 26,0
56 20723,138 26,0 Fe 6,409 -0,250 54,7
57 20732,262 26,0 Fe 6,834 -0,030 41,5
58 20799,633 26,0 Fe 5,706 -1,110 35,2
59 20882,229 26,0 Fe 6,409 -0,860 15,7
60 20948,099 26,0 Fe 6,119 -0,970 21,7
61 20991,046 26,0 Fe 4,143 -3,140 11,2
62 21095,406 26,0 Fe 6,200 -0,770 28,3
63 21123,871 26,0 Fe 6,066 -1,030 21,1
64 21124,474 26,0 Fe 5,334 -1,860 15,6
65 21125,036 26,0 Fe 6,370 -0,960 13,8
66 21162,034 26,0 Fe 6,455 -0,450 33,9
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TABLA 4: Ca´lculo del log(gf)
N◦ Longitud Co´digo Elemento Energ´ıa log(gf) Ancho
de Onda λ(A˚) del elemento Potencial calculado Equivalente
67 21178,169 26,0 Fe 3,017 -4,240 10,9
68 21216,322 26,0 Fe 6,455 -0,860 14,4
69 21238,466 26,0 Fe 4,955 -1,330 77,1
70 21386,166 26,0 Fe 6,175 -0,830 25,9
71 21427,759 26,0 Fe 6,615 -0,470 24,5
72 21572,255 26,0 Fe 6,703 -0,380 24,7
73 21735,476 26,0 Fe 6,175 -0,620 38,9
74 21756,951 26,0 Fe 6,218 -0,660 33,5
75 21832,986 26,0 Fe 6,780 -0,410 20,1
76 21851,390 26,0 Fe 3,642 -3,610 11,6
77 21986,386 26,0 Fe 6,834 -0,270 24,6
78 21988,804 26,0 Fe 6,834 -0,330 21,7
79 22260,190 26,0 Fe 5,086 -1,290 67,2
80 22375,181 26,0 Fe 5,844 -1,370 15,6
81 22385,120 26,0 Fe 5,320 -1,490 32,8
82 22392,880 26,0 Fe 5,100 -1,210 74,9
83 22419,976 26,0 Fe 6,218 -0,190 78,3
Continu´a . . .
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TABLA 4: Ca´lculo del log(gf)
N◦ Longitud Co´digo Elemento Energ´ıa log(gf) Ancho
de Onda λ(A˚) del elemento Potencial calculado Equivalente
84 22740,437 26,0 Fe 6,200 -0,110 89,8
85 22770,343 26,0 Fe 6,804 -0,200 29,7
86 22794,678 26,0 Fe 6,804 0,110 55,4
87 22812,592 26,0 Fe 5,792 -1,040 33,7
88 22832,364 26,0 Fe 5,099 -1,210 74,8
89 22845,935 26,0 Fe 5,828 -0,560 74,5
90 23044,788 26,0 Fe 5,720 -1,650 10,9
91 23173,728 26,0 Fe 5,874 -0,630 61,9
92 23308,472 26,0 Fe 4,076 -2,700 31,2
93 23325,189 26,0 Fe 5,720 -1,490 15,4
94 23572,233 26,0 Fe 5,874 -1,380 14,4
95 23683,741 26,0 Fe 5,304 -0,940 84,2
96 23723,672 26,0 Fe 5,813 -1,090 29,4
97 23849,387 26,0 Fe 6,268 -0,450 45,2
98 23924,445 26,0 Fe 6,253 -0,190 73,5
99 24083,695 26,0 Fe 6,017 -0,650 47,0
100 24264,286 26,0 Fe 6,277 -0,310 57,5
Continu´a . . .
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TABLA 4: Ca´lculo del log(gf)
N◦ Longitud Co´digo Elemento Energ´ıa log(gf) Ancho
de Onda λ(A˚) del elemento Potencial calculado Equivalente
101 24333,481 26,0 Fe 4,143 -2,400 47,8
102 24487,669 26,0 Fe 5,033 -1,430 57,8
103 24552,011 26,0 Fe 5,921 -0,830 39,7
104 24648,422 26,0 Fe 6,268 -0,090 82,9
105 18014,677 28,0 Ni 6,283 0,670 68,6
106 18039,401 28,0 Ni 6,097 -0,150 19,3
107 18040,843 28,0 Ni 6,097 0,730 94,3
108 18510,250 28,0 Ni 6,116 -0,240 15,3
109 18611,101 28,0 Ni 6,116 0,540 67,7
Fin
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